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CARACTERISTICAS DEL MEDIO INTERPLANETARIO

“La superficie de la Tierra es la orilla del océano césmico. Desde aqui
hemos aprendido la mayor parte de lo que sabemos. Recientemente nos hemos
adentrade un poco dentro del océano, vadeando lo suficiente como para
mo jarnos los dedos de los pies, o como maximo para que el agua mojara
nuestros tobillos. El agua parece que nos invita a continuar. El océano nos
{lama. Hay alguna parte de nuestro ser que sabe que de ahi hemos venido.

Deseamos retornar.”
Carl Sagan, Cosmos.

Por mucho tiempo el medio interplanetario ha sido un misterio para el hombre
que desde la Tierra ha especulado sobre sus propiedades. Es el inicio del
gran océano cosmico que contemplamos maravillados desde la playa llamada
Tierra. Se le consideraba vacfo ¢qué podia haber ahi? sin embargo desde
finales del siglo pasado ya se pensaba que el medio interplanetario era un
medio transmisor que conectaba fenémenos solares con fenémenos terrestres.
Sin embargo, todas las teorfas sobre el medio interplanetaric siguieron
siendo especulaciones, y su estudioc comenzé en realidad cuando fueron
lanzadas las primeras naves espaciales a navegar en él verificando su

_presencia y midiendo sus propiedades.
a) La corona y el viento solar

Durante el proximo eclipse total de Sol que tendremos la oportunidad de
vivir (11 de julio 1991}, cuando la Luna cubra completamente la fotosfera,
un fino halo de luz blanca aparecerd en el cielo recientemente oscurecido.
Esta es la corona solar y es la parte més externa de‘ la atmoésfera del Sol,
asf{ como el enlace entre el Sol y el medio interplanetario (ver.figura (1)).

Hasta hace menos de 50 afios se pensaba que la corona, por ser la capa
mas externa del Sol, deberia ser la mas fria. Sin embargo, para sorpresa de
casi todo mundo, la corona resulté tener una -temperatura muy alta, del orden
de 1 millén de grados, % todos los métodos conocidos que se han empleado
para determinar su temperatura coinciden en un valor tan grande (En el
apéndice 1 aparece una tabla que resume algunas caracteristicas del Sol y de
sus capas).

Con una temperatura tan elevada, todo el material de la corona se



encuentra ionizado y el gas caliente de s corons no se queda confinado en
una capa alrededor del Sol sino que se expande, y es a esta corona solar en

expansién a la que llamamos ‘“viento solar”. Los primeros modelos

macroscépicos del medio interplanetario, fueron modelos hidrodinamicos que

Fig.{ 1) Fotografias de la corona. La fotografia inferior muestra sui

estructura tipica durante el maximo. La fotografia superior izqmerda

muestra su forma tipica durante el minimo.[{tomada_de 10 years _Helios, 1984]

dieron resultados sorprendentemente buenos, como el hecho de predecir que el
medio interplanetario estaba permeado por® un flujo supersénico que se

-
alejaba del Sol . ¢

.

% Una deschipeian de estos primenas modelos puede encantnase en la
camunicacian tecnica "6l wvienta salan y la heliosfena” de X. Blanco,
IGFUNAM, 1990.



El sienta salan, como lo bautizé Parker, fue detectado por el satélite
sovietico Lunik 1l en 1959 y su presencia se confirmé mas tarde por las
sondas soviéticas y norteamericanas que fueron enviadas a Venus. Con esto
quedé demostrado que la corona solar estd escapando continuamente del Sol
produciendo un viento solar que barre el medio interplanetario a velocidades
enormes ( 300 - 800 km s ) que usualmente exceden Jlas velocidades
caracteristias de las ondas MHD por un factor de 10 (ver apéndice 1). Este
viento esta constituido por el plasma coronal, formando esencialmente de
protones y electrones libres. A la distancia de 1 unidad astronémica su
densidad oscila entre 10 y 100 particulas por cm:'. un vacfo del orden del
mas alto que el que puede tenerse en algin laboratorio terrestre y que sin
embargo, es muy capaz de hacer notar no s6lo su presencia, sino sus efectos.

JQué impulsa al viento solar?, esto es, cémo es que el viento solar que
nace en Ja atmoésfera baja del Sol, partiendo practicamente del reposo,
comienza entonces a acelerarse conforme se aleja del Sol hasta alcanzar
velocidades supermagnetosénicas. Parker (1958) demostr6é que la expansién de
la corona tenia que darse, sin embargo, no se ha podido explicar del todo su
evolucibn conforme se expande en el medio interplanetario. ¢(Como es que
siendo la capa mas externa de la atmosfera solar estd tan caliente?, es otra
pregunta vigente en el estudio del viento solar.

¢Qué distancia hay del Sol a la Tierra?. Si contestaramos cero la
respuesta serfa completamente valida. Los dos cuerpos estan, realmente, en
contacto el uno con el otro mediante sus respectivos campos magnéticos.
Vivimos, y todo el sistema solar en su conjunto, inmersos en la atmésfera
de] Sol.

El medio interplanetario impregnado de una atmésfera solar en expansion
se comporta como un fluido pese a ser un plasma sin colisiones. Esto lo
convierte en un laboratorio tunico para el estudio de las perturbaciones que
pueden propagarse en un plasma sin colisiones como son las ondas MHD de
grandes amplitudes y las discontinuidades magnetohidrodindmicas que se
discuten en el capitulo Il. El estudio de éstas en el medio interplanetario
nos puede proporcionar respuestas sobre el origen y la dindmica del viento
solar y quizd sobre el Sol. mismo, ya que las ondas MHD transportan energia y
momento, y por lo mismo si éstas se producen cerca del Sol pudieran tener
una influencia activa en la aceleracién y en el calentamiento del viento

solar.



b) Hoyos coronales

Hay una linea espectral particularmente importante en la observacién de la
corona, la linea verde del Ca (5303 A) que ha tenido una gran importacia
primero para el reconocimiento y posteriormente para el estudio de la
corona. Fue mediante la observacién de ésta que Waldmeir descubrié en 1957
los hoyos coronales, Sin embargo, estos no fueron fenémenos de gran interés
hasta los afios setentas cuando se estableci6 que los hoyos coronales son
regiones de baja densidad en la corona y se encontré que los campos
magnéticos en los hoyos tienen una sola polaridad y emergen del Sol como
lineas "abiertas”, las cuales se extienden muchos mas alls de la Tierra
antes de conectarse con la region correspondiente de polaridad opuesta.

Krieger et al (1973), observado en imagenes de rayos X suaves, fueron
los primeros en identificar un hoyo coronal como la fuente de las
corrientes recurrentes de viento solar de alta velocidad que eran detectados
en el medio interplanetario por sondas espaciales.

Los hoyos coronales son una de las estructuras de mayor tamafio y de mas
larga vida en la faz del Sol. Son fenémenos predominantemente coronales pues
su contraste es mayor en la radiacién que se origina en la corona (rayos X,
ultravioleta y radioondas)., Los hoyos polares, que son aquéllos que se
desarrollan en los polos del Sol alrededor de! minimo de actividad solar,
son los que llegan a alcanzar tamafios mayores (en la fotografia superior
izquierda de la figura (1) pueden apreciarse los dos enormes hoyos coronales
caracteristicos del minimo de actividad solar). Los hoyos polares pueden
cubrir, entre ambos, casi un cuarto del drea superficial total del Sol y uno
de ellos puede en ocasiones, poseer lenglletas que se extienden adn hasta el
otro hemisferio. Hacia el maximo de la actividad solar, los hoyos coronales
po_lares reducen su tamafio y eventualmente desaparecen algunos afios, mientras
que aparecen pequefios hoyos coronales a latitudes bajas (Bravo,1988(b)).

Las lineas de campo de un hoyo coronal son abiertas, en contraste con
la corona normal (quieta) en la que los campos magnéticos son cerrados, y su
polaridad normalmente coincide con la polaridad del campo general del
hemisferio en que se encpentran. Munro y Jackson (1977) estudiaron el hoyo
coronal polar norte er las fotografias del vehfculo espacial Skylab y
encontraron que tenfa una forma de tobera axialmente simétrica y a la altura

de tres radios solares tenfa un 4rea transversal siete veces mayor que la
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que hubiera tenido si el hoyo se expandiera radialmente..

De las observaciones del medio interplanetario se ve que el viento
solar esta estructurado en corrientes, Una corriente de viento solar es una
estructura coherente que tiene un perfil caracteristico de temperatura,

densidad, velocidad y campo magnético a la altura de la Tierra. Los hoyos
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coronales son fuentes de corrientes de alta velocidad y si son muy estables
esta corriente rota con el Sol cruzando la.Tierra recurrentemente con un
perfodo sinddico de 27.1 dl.as. que es e} perfodo ecuatorial de la fotosfera.

La figura (2) muestra uno de los primeros registros de velocidad de densidad

# Un trabajo reciente de Bravo y Mendoza (1989) ha mostrado que este factor
de divergencia para el hoyo coronal es de solo cuatro veces mayor, pero ain
asi, es evidente su gran divergencia. '



obtenidos del medio interplanetario, donde podemos observar los altos
valores entre los cuales varfa la velocidad . del viento solar con los

perfiles recurrentes de velocidades altas y bajas.
c) El campo magnético interplanetario

El viento solar es un gas que tiene una conductividad eléctrica muy grande.
Eso significa que al fluir conforme se aleja del Sol arrastra consigo las
lineas del campo magnético que se encuentran establecidas en 4] (el teorema
de Alfvén se discute en el capitulo II). El viento solar produce que el
campo magnético del Sol sea transportado por el viento hacia el medio
interplanetario, “estirando” las lineas de campo magnético que de otra
manera se cerrarfan cerca del Sol.

Los magnetémetros transportados por los vehfculos espaciales, mostraron
que el campo magnético se mueve con el plasma. Sin embargo, las lineas de
flujo magnético no son paralelas a la direccién del movimiento del viento
solar. Mientras que e] plasma se expande practicamente en forma radial
alejandose del Sol, las lineas magnéticas unidas a su fuente solar se van
torciendo de manera que forman un angulo del orden de unos 45° con respecto
a la direccién radial a la aitura de la 6rbita de la Tierra.

Fig.{ 3) El viento solar y el
distante campo magnético del
Sol. Las lineas de trazos
representan el movimieto radial
i de las particulas individuales!
del viento solar, en tanto que'
! los arcos de linea continua
B e rigana v Fepresentan la estructura !
R uasncTOMEMs 1 campo magnético. Ifigurs: tqﬁad;nl
Ty de Smith, 1969].
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De los primeros registros obtenidos de las naves espaciales se obtuvo
el primer modelo cualitativo de la estructura.del campo magnético en el
medio interplanetario. Si el Sol no girara, seria de esperarse que la
configuracién de las lineas del campo magnético transportadas por el viento
solar fuera radial. Sin embargo, la velocidad angular del Sol produce que
las lineas se curven, ya que éstas siguen unidas a su origen que rota con el
Sol. Un modelo cualitativo de la configuracién del campo magnético en el
medio interplanetario sobre el plano de la ecliptica se muestra en la figura
(3) que es conocida como la espiral de Arquimides. Un Sol idealizado rota
con una velocidad angular Q@ , en el sentido inverso a las manecillas del
reloj, mientras estd expulsando plasma el cual emerge con una velocidad
radial vr (la velocidad radial es mucho mayor que velocidad tangencial que
le da el Sol por el hecho de estar rotando, es por ello que esta dltima se
desprecia y se considera solamente que el plasma expulsado se aleja
radialmente). El plasma completamente ionizado, que es expulsaldo
radialmente por el Sol, acarrea consigo la configuracién magnética de su
fuente. Es asl que mientras el viento sclar se aleja radialmente de su
génesis las lineas magnéticas unidas al Sol se tuercen conforme rota éste.

El estudio de los hoyos coronales asi como la evolucién misma de las
observaciones del campo magnético interplanetario mostraron que la
estructura del campo magnético del medio interplanetario tiene una geometria
complicada. Regiones de polaridades distintas y regiones de campos
magnéticos irregulares, éstas caracteristicas surgen del Sol y son
transmitidas al medio interplanetario por el viento solar, de modo de que el
campo magnético en el medio presenta 2onas de diferentes polaridades y se
pueden registrar en €| un gran numero de irregularidades magnéticas que
varfan de frecuencia e intensidad dependiendo de la actividad solar.

El simple modelo de la espiral de Arquimides mostrado en la figura (4)
no es suficiente para explicar el campo magnético interplanetario. Todas las
observaciones que hasta ahora hemos realizado se hecho sobre la ecliptica,
pero el estudio de los hoyos coronales nos ha mostrado la necesidad de medir
en otras latitudes ya que el medio interplanetario tiene evidentemente una
estructura tridimensional. .La nave espacial Ulysses, lanzada el afio pasado
por la agencia europea -espacial (ESA), va a orbitar en un plano casi
perpendicular‘ a la ecliptica y puede propocionar muy importante informacién
para el estudio del Sol y del viento solar. La figura (4) muestra
cualitativamente la estructura magnética del medio interplanetario debida a



los hoyos coronales, este es ya un modelo tridimensional de la estructurs
magnética del medio interplanetario y se conoce como “la falda de 1la
bailarina”. En la figura se tienen hoyos coronales polares (norte y sur) y

{
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Fig.(4 ') La figura muestra el’ campo magnético interplanetario que nacé en
los hoyos coronales. La estructura global del campo magnético del Sol esta;
dividida en lineas que salen del Sol (+) y lineas que entran (-). Algunns}
lineas se cierran cerca del Sol formando los cascos coronales. En la frontera.
entre ambas polaridades estd la hoja neutra. [tomado de 10 years Hellos, |

-1984].

entre estas dos regiones ocurren campos magnéticos cerrados. Podemos
observar como la 6rbita de la Tierra pasa a través de regiones abiertas y
regiones cerradas divididas por 1a hoja neutra y es de esta forma que se
obtienen registros alternantes de sectores (+) y (-} por los vehiculos
espaciales. A la frontera entre las regiones de polarida opuesta se le llama
hoja neutra la cual es constamente mapeada y 8e estudia actualmente.

. [
d) Caracteristicas del viento solar

El viento solar consiste en promedio de un 95 7% de ijones de hidrégeno
(protones) y un 4 % de iones de helio (particulas a), con sus respectivos



electrones liberados del enlace iénico, y otros nGcleos més pesados no
totalmente jonizados. La velocidad de] viento solar cambia bruscamente; sin
embargo promedia alrededor de los 300 km/s (corrientes de viento solar
lento) y los SO0 km/s (corrientes de viento solar rapido). La tabia que
aparece en el apéndice | muestra las caracteristicas generales del viento

solar medidos en la ecliptica a la altura de la Tierra.

FENOMENOS TRANSITORIOS EN LA ATMOSFERA SOLAR

La atmésfera solar tiene un comportamiento irregular y se muestra altamente
dinamica. Estas irregularidades deben de alguna manera transmitirse al
viento solar. Manifestaciones de corta duracién y de ocurrencia esporadica
suceden en la atmésfera baja y la superficie del Sol. Estos fenémenos son
conocidos como fenémenos transitorios, de los cuales los mas importantes y
caracteristicos son las rafagas, las erupciones de protuberancias, y las
eyecciones de masa coronal, que estin asociados con grandes movimientos de

masa y de energia.
a) Rafagas

Las mas violentas manifestaciones de la actividad solar son las rafagas,
enormes explosiones que suelen durar desde unos minutos hasta una hora o méas
y que expuisan una gran cantidad de energia. Generalmente la duracion de una
rifaga se encuentra en el intervalo de 20m-70m y las rafagas grandes disipan
en promedio lOzaerg por segundo. Estas ocurren en las regiones activas
asociadas con las manchas, en especial con grupos grandes de manchas, y
todavia no estd bien entendido el mecanismo fisico que las dispara y libera
energias tan altas [Bravo,1988),

A pesar de toda esta energia liberada y que las rafagas se identifican
por la emisién en la linea Ha (rojo), las rafagas raras veces son visibles
ya que la explosién ocurre en la cromosfera y casi toda la epergia que se
emite aqui y en la corona emana pricipalmente en ondas de radio y UV,
solamente eventos muy g’andes son observables en el visible. La energia
liberada por una rafaﬁa grande es aproximademente de lonergs en un
intervalo de 20 minutos.

Durante el estallido de una rafaga intensa se lanzan hacia la corona

electrones a velocidades del orden de 1/3 de la velocidad de la luz y ahf



producen emisiones de radioondas de diferentes tipos. También se lanzan
electrones hacia abajo del 4area de la explosién y éstos se sumergen en la
fotosfera produciendo esiallidos de rayos X y de microondas. Ademas de esto,
al estallar una rafaga se generan veloces nubes de plasma que se lanzan
hacia la corona, perturbandola y provocando otras emisiones de radio, ¥
hasta hace poco se creia que este plasma rapido salia de Sol y se propagaba

por el medio interplanetario.
b) Protuberancias eruptivas

Inmersas en la corona baja aparecen ocacionalmente unas densas nubes de
plasma (de cien a mil veces mas que la corona) y con temperaturas de IO‘K
que por su color, densidad y temperatura se asemejan a la cromosfera solar y
se conocen como protuberancias solares. Grandes chorros de material se
levantan y se arquean y pueden permanecer suspendidos durante semanas y aun
meses gracias a la presencia del campo magnético que inhibe el flujo de
calor a otras regiones [Bravo,1988(a}].

Las observaciones parecen indicar que la configuracibn necesaria para
la existencia de un filamento (protuberancia)l, y probablemente para su
formacién, es que la componente vertical del campo magnético local tenga
sentidos opuestos a cada lado del filamento en cuestién. Esto nos indica que
la configuracién del campo magnético en la superficie del Sol tiene un papel
muy importante en su actividad. Las protuberancias suelen desaparecer por
disolucién lenta o por una transformacién eruptiva, este aitimo caso es de
particular importancia para el objetivo del trabajo ya que la masa perdida
por el Sol en una protuberancia eruptiva se estima en unos 2x10‘sg y la

energia involucrada en unos logoergs [Ballester y Kleczek,1985).
c¢) Eyecciones de masa coronal (EMC)

Las eyecciones de masa coronal son la expulsi6n subita de densas nubes de
plasma magnetizado desde la atmésfera exterior del Sol. Tienen Ila
caracteristica de que rompen temporalmente la estructura magnética de la
corona y por eso se conocen como transitorios coronales. Howard et al (1985)
estudiaron casi 100 tipos diferentes de EMC e hicieron upa clasificacién de
diez estructuras diferentes, en donde, pese a que en general es posible que

la estructura cambie de forma conforme se desplaza en la corona, podemos

1



asignarie una de estas clases.

Las EMC estan asociadas frecuentemente a otras manifestaciones de la
actividad solar. Algunos de estos fendémenos pueden ser consecuencia de las
EMC pero otros estan relacionados con su origen. Entre los fenémenos
asociados a las EMC estdan las rafagas y las protuberancias eruptivas,
algunos tipos de emisiones electromagnéticas en la corona, las ondas de

choque y las emisiones de radio en el medio interplanetario [Bravo,1989).
ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS

El estudio de las ondas de choque en el medio interplanetario es un campo
reciente. Su reconocimiento como un fenémeno transitorio en el viento solar
data de principios de los setentas. Su estudio ha sido paralelo al del
viento solar donde las ondas de chogue son parte clave para entender su
dinamica. La tesis pretende mostrar cémo el estudio de las perturbaciones
que viajan a través de un medio, y en particular las ondas de choque,
muestran caracteristicas tanto de su origen como del medio en el cual se
estan propagando. El medio interplanetario estd permeado por un plasma muy
caliente en expansién, en el cual ocurren diversos tipos de perturbaciones
debidas a la dinamica del Sol, en especial una muy violenta y caracteristica
son las ondas de choque que tienen particular importancia por ser fenémenos
que se observan con frecuencia y envuelven grandes cantidades de masa y
energia, de hecho la primera motivacién para estudiar las ondas de choque
viajeras en el medio interplanetario fueron los efectos que producen al
pasar por la Tierra.

La interaccién de flujos solares rapidos con flujos lentos produce en
ocaciones gradientes de presion lo suficientemente intensos como para formar
ondas de choque que se propagen alejendose del Sol. Cuando los planetas o
cuerpos celestes son "empujados” por el viento solar, esto es, el encuentro
del flujo del viento solar con los campos magnéticos de los planetas (6 con
los cuerpos diamagnéticos interplanetarios) forma también ondas de choque.
Sin embargo, pese al interes de este tema, ‘no se va a desarrollar en la
tésis debido a que re!iaza los objetivos trazados en el trabajo. En
particular la tesis se enfoca a las perturbaciones que se propagan a través
del medio interplanetario, de las cuales las mas violentas y espectaculares
son las ondas de choque. La tesis tiene como objetivo resefiar el desarrollo

de! estudio de las ondas de choque que son originadas por el Sol y se
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propagan a través del medio interplanetario: cémo son, cémo se han modelado
y cuales son sus posibles origenes.

La tesis es un intento de dar una resefia coherente del desarrollo del
estudio de los choques transitorios en el medio interplanetario. Espero que
sirva de introduccién para alguna persona que en el futuro desee conocer y

decifrar la "musica del Sol".
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ONDAS DE CHOGUE HIDRODINAMICAS

-
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1.1 HIDRODINAMICA

En este capitulo vamos a discutir las perturbaciones que se propagan a
través de un fluido, qué le ocurre a éste durante y después del paso de una
onda. E| medio interplanetario a gran escala se comporta aproximadamente
como un fluido, de hecho, los primeros modelos que se plantearon para
describir el medio interplanetario fueron hidrodindmicos. El objetivo de
este primer capitulo es mostrar los resultados fundamentales del estudio de
la propagacién de perturbaciones en un fluido. Lo cual est4 directamente
relacionado con el estudio de las perturbaciones en el medio
interplanetario.

En un principio vamos a mostrar las ecuaciones basicas de la tnecéanica
de fluidos'. revisaremos brevemente las ondas de amplitud infinitesimal,
esto es, las ondas sonoras, donde he tratado de hacer énfasis en algunas
propiedades de estas ondas, remarcando las suposiciones necesarias para
obtener un comportamiento lineal y las propiedades que van a romper este
comportamiento. Posteriormente se desarrollan los resultados basicos de las
ondas de choque hidrodinamicas. El capftulo trata de dar respuesta a
preguntas como : JPorqué se pierde el comportamiento lineal y la
perturbacion comienza a empinarse?; ;Cémo es que la onda cambia al fluido?;
¢Qué es una onda de choque?; ¢Cuales son las caracteristicas de las ondas de
choque hidrodindmicas?. Estas preguntas son parte de la fisica fundamental

de las ondas de choque que se observan en el medio interplanetario.
1.1 a) Ecuaciones hidrodinamicas

En un fiuido continuo las moléculas individuales de éste se ignoran y se
supone que consiste de un medio material continuo, a cada punto le
corresponde un Unico valor de las llamadas variables de campo : 1) densidad;
2) presion; 3) velocidad; 4) temperatura; S) viscosidad; y 6) conductividad
térmica. Ocho variables en total que una teorfa completa de la hidrodinamica
habria de especificar com® funciones del espacio y del tiempo. Generalmente

# Es importante que el lector tenga conocimiento tanto de la teoria
elemental de ondas, el llbro de Crawford (1968) y el libro de Feynmann
(1977) me fueron muy utiles, asi como de las ecuaciones basicas de la
hidrodinamica (el libro de Currie (1974)).
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no se toman en cuenta la viscosidad ni la conductividad térmica, con lo que
el flujo se transforma en mno viscoso y adiabdtico asi el sistema de
ecuaciones se simplifica considerablemente.

Las ecuaciones que gobiernan el movimiento de un fluido no viscoso para

el cual no hay fuerzas de cuerpo son :

—-g% +V-(pu) =0 (.1

p 2% 4 p (uTu = -UP) (1.2)
P2 e ptuTe=-PTus v-[k vm] (1.3a)
P = Plp,T) (1.49)

e = e{p,T) (1.5)

La primera ecuacién representa la conservacién de Ja masa, la segunda es la
ecuacién de movimientc para un elemento del flujdo ¢ ecuacién de Euler, la
tercera es la ecuacion de energia y las dos fditimas ecuaciones son la
ecuacion de estado del fluido y la de energia interna, las cuales
representan un conjunto de siete ecuaciones escalares para siecte variables
desconocidas u, P , p, € ¥ T, esto es, la velocidad, ia presion, la
densidad, la energia interna y Ja temperatura.

La ecuacién de energia (1.3a) se puede expresar de manera conveniente a
partir de eliminar el término de conduccién de calor. La ecuacién de energia
se reduce entonces a

De d¢
P BT PET*P(\I'V)CS-PV'U '

[ ]
y si ademas, el fluido es un gas perfecto - la energia interna solo depende

L
# lna deniusacitn sencilla de éatas ecuacianes puede encuentranse en el tibra
de Currie (1974) [ven &iblogralial.

* Su ecugcibn de estado es muy simple P (I/p) = (R/u} T donde
=8.314x10 'erg/c y u es el peso molar.
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de la temperatura
e=Cv T
w=0Cp T

con las relaciones anteriores y utilizando la ecuacién de la conservaciéon de
masa (l.1) es fé4cil mostrar que la ecuacién de energia térmica puede

escribirse de la manera siguiente:
P/p’ = cte a lo largo de cada linea de corriente (1.3b)

{(donde Cp - Cv = R y 7 = Cp/ Cv). Este Ultimo resultado es la ley
isentrépica para procesos termodinadmicos, que se aplica cuando el fluido no
es viscoso y la conduccién de calor no se toma en cuenta. Esta afirmacién
significa que el flujo es adiabatico y la ausencia de viscosidad elimina las

pérdidas irreversibles.
1.2 ONDAS SONORAS

De las cosas que hacen fascinante a la Fisica son por ejemplo el hecho de
que fenémenos, que en principlo parecen tan ajenos, como la transmisién de
sonidos musicales en una sala de conciertos y algunas perturbaciones que se
propagan a través del medio interplanetario, tengan algo en comin; ambos son
ejemplos de un movimiento ondulatorio. La onda transmite informacién, de
hecho, las ondas transmiten energia. En forma general, el movimiento
ondulatorio puede definirse como la propagacién de una perturbacién, tal
mevimiento se des::ribe especificando la posicién de todos los puntos del
medio y su evolucibn a través del tiempo, esta descripcién se establece
matematicamente en forma de la ecuacién de onda’ .

En general, en un fluido s6lo las ondas longitudinales se propagan a
distancias considerables a través de éste, ya que un fluido, por definicién,
no permite esfuerzos de corte y las ondas transversales, como las crestas en
un charco, decrecen rapid‘amente en amplitud y no pueden desplazarce por

mucho tiempo. K

* Una muy buena revisitn a la teoria elemental del movimiento ondulatorio
se enchntra en el libro de Crawford (1968) y en el libro de
Feynmann (1977) [ver biblografial.
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Las ondas de choque son ondas compresivas, son "hermanas violentas" y
"mal portadas" de las ondas sonoras, es por ello que el estudio de las ondas
de choque no es sino la extension del andlisis de las pertubaciones lineales
a el caso no lineal. Es por ello, que para entender una onda de choque es
necesario entender claramente la fisica de la propagacién de las ondas
sonoras 6 compresivas.

¢Qué pasa cuando se propaga una onda sonora a través del aire?.
Fundamentalmente lo que ocurre es que si se mueve un objeto a través del
ajre, observamos que se produce una perturbacién que viaja, como por ejemplo
cuando agitamos un cuaderno y se produce una brisa. Es de esperarse que el
movimiento del objeto produzea un cambio de presién, puesto que estd
empujando aire. Sin embargo, si el objeto se mueve suavemente, el aire fluye
a su alrededor simplemente, entonces para producir una perturbacién es
necesario un movimiento rapido de manera que no haya tiempo suficiente para
ese flujo, entonces el aire se comprime con el movimiento del objeto y se
produce un cambio de presiéon que empuja al aire que se encuentra adelante. A
su vez, este aire delantero se comprime, lo cual vuelve a dar una presitn
adicional y se propaga una onda.

Cuando se propaga una onda sonora las moléculas del aire se precipitan
fuera de la region de densidad y presién altas, y entregan momento a las
moléculas vecinas de densidad mas baja. Para que se genere sonido, las
regiones en que varian la densidad y la presién deben ser mucho mayores que
la distancia recorrida por las moléculas- antes de chocar con otras
moléculas. Esta distancia es el camino libre medio y la distancia entre las
crestas y los valles de presion debe ser mucho mayor que éste. De otro modo
las moléculas se moverian libremente de la cresta al valle, alisando
inmediatamente la onda.

La deduccién de la ecuacién de una onda sonora propagindose en un
fluido aparece en muchos libros’ , sin embargo, el desarrollo es importante
porque como mencionamos anteriormente, el andlisis de las ondas de choque
son la extensién de estos resultados, por 10 que se recomienda al lector
interesado en que desarrqlle la aritmética involucrada en el desarrollo de
las ecuaciones. Un ﬂuido‘compresible para el cual no se toma en cuenta su
viscosidad ni su conduccién térmica, puede describirse en términos de las

* Por ejemplo el libro de Currie (1974), el de Landau y Lifshitz (1979), y
el de Zel’dovhic (1968) que aparecen en la biblografia.
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ecuaciones de continuidad.y de Euler

ap a

a7 ¢ W(pu) =0 (1.1)
du au 1 6P

3t *Yax " p Bx . (1,2)

Si ahora producimos una pequefia perturbacién en el fluido, esto es, un
cambio de presion y densidad. Los valores instantdneos de las variables de
campo van s ser igual a su valor original en estado de equilibrio mas el

pequefio cambio producido por la perturbacién

u=0 +u '
P=Po+ P . (1.6)
p=po+p .

Por simplicidad hamos escojido- un fluido inicialmente en reposo (uo=0) donde
Po y po son constantes que representan la presion y la densidad de
equilibrio y u’, P' y p' son las variaciones producidas por la perturbacién
sonora que se propaga a través del medio. Si sustituimos la relacién (1.6)
en la ecuacién de continuidad (1.1) y no se consideran los términos
pequefiocs de segundo orden en la perturbacién, se obtiene :

B -po%:— ) (1.7

Al hacer lo mismo con la ecuacién de Euler

du’ L 8P (.8}

JU " TP Bx
La condicién necesaria para que la aproximacién a primer orden sea valida es
que la velocidad de las particulas del fluido producida por la perturbacién
u’, sea pequefa comparada con la velocidad de propagacién del sonido, esto
es, u «c¢c "
[

# BL tbnmina na tineal u (8u/8x) de la ecuacian de Bulen (1.2), na oe tama
en cuenta en este casa pon sen peguefia, ain embanga, cuanda este téunina se
hace impordante nampe el campontamienta lineal de las andaa sananas (cama oe
diacute en el siguiente inciac).
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Las ecuaciones (1.7) y (L.8) contienen a tres variables desconocidas
u’, p' y P'. Por lo que para completar el sistema hace falta una ecuacién
mas. Como la perturbacién se propaga con tanta rapidez que practicamente ho
hay conduccién de calor, entonces el flujo puede considerarse isentrépico,
de manera que la presién es funcién de una unica variable termodinadmica, en

este caso de la densidad

op' (4P ) 8p _ _zdp
% ‘[ dp Jsax T ¢ Bx o 09

utilizando este resultado en la ecuacién de Euler (1.2)

30’ _ 1 (dP) 8p _ & &p

T -_E[-CTP_ SBX - P OX .(1.10)

El sistema de ecuaciones (1.7) y (1.10) es un conjunto completo, donde las
funciones u' y p' determinan una descripcién de la onda sonora. Al resolver
el sistema de ecuaciones, poniendo todas las variables desconocidas en

funcién de una de ellas, es facil mostrar que

i'-:; .z d y (1.1
8t ax
Ww=P p u)
en donde
ot = [(dP/dp)s]po . 1.12)

los cambios de presién, de densidad y de velocidad satisfacen la misma
ecuacion de onda. Esta ecuacién es claramente lineal e indica que una
perturbacién en los parametros del fluido, esto es, en velocidad, presion y
densidad, se propaga en el fluido a una velocidad co que estd dada por las
caracteristicas del medio (como 1o muestra 1la siguiente relacién
utilizando la ecuacién (1.3bp

et = 1—5% . (1.13)

Finalmente vamos a mostrar como la magnitud de estos cambios tiene
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necesariamente que estar relacionada, no puede haber un cambio muy violento
de presién sin que lo haya de densidad. En una onda sonora los cambios
involucrados son reaimente pequefios.

Como la perturbacién de la velocidad tiene un comportamiento de la
forma u'=f(x-ct] {una onda que se propaga en la direccién positiva del eje

X con velocidad c), entonces :

du’ . _ . 68u’
=" °¢ f'{x-ct) = - ¢ A%

Al sustituir en la ecuacién de Euler linealizada (1.8)

C— = -

L 8p__c dp
ax po 8x

du' _ ¢ 3dp
ax po  IX

si integramos esta ecuacién con respecto a X y notamos que cuando u'= 0
entonces p'= 0, esto es, cuando no hay movimiento del fluido su densidad no
cambia, se obtiene la siguiente ecuacién Que relaciona los cambjos de

velocidad con Jos cambios de densidad:
L. L 1.19)
c po

Esta solucién corrobora la afirmacién de que u' es pequefio, esto es, que

u'/c ¢« 1, ya que p'/po « l..
2.3 ONDAS DE CHOQUE HIDRODINAMICAS

De! andlisis anterior surge una pregunta: ¢Qué pasa cuando las
perturbaciones no son pequefias?. El objetivo de esta parte del trabajo es

# Para ilustrar los ordenes de magnitud de una onda sonora, en un sonido con
una intensidad de 10" veas el sonido més intenso que pueda producir una
orquesta, corresponde a un cambio del orden de 0.4 7 de la densidad normal
del aire, a 0.56 % en la presion atmosferica y la velocidad con que desplaza
a medioes 0.4 % de la velocidad del sonido 6 1.3 m/s. La amplitud del
desplazamiento de las particulas del aire, esto es, su longitud de onda es
del orden de A=0.036 cm para una onda con frecuencia v=S00 Hz.

21



mostrar los efectos asociados con perturbaciones de amplitud finita, donde
estas, las ondas de amplitud finita no se propagan a una velocidad constante
co, dada por las caracteristicas del medio como en el caso de las ondas
sonoras, y su forma cambia conforme transcurre el tiempo. Las ondas de
amplitud finita se transforman en ondas de choque. En este inciso vamos a
ver como es que una perturbacién de amplitud finita se convierte en una onda

no lineal, esto es, como “nace" una onda de choque.
2.3. a) Propagaci6n de perturbaciones finitas

Como suponemos que Jos cambios que produce la perturbacibn son lo
suficientemente rapidos como para que no haya transmisién de calor, la
velocidad del fluido asi como la presién son funciones unicamente de la

densidad. Por lo mismo uno puede escribir

% _dp _ou

8t du at

dp _ dp du

8x  du ax

por otra parte como P=P(p) (1.15)

P dP dp 8u

8x dp du Ox '

Estas relaciones las utilizamos para reescribir las ecuaciones de
continuidad (1.1) y momento (1.2) de manera adecuada para encontrar una

igualda que es util posteriormente

dp 8u du du

au [W’“W]‘PW'O
fu , 8w __ 1 dP dp Bu
at 8x p dp du 8x

el término encerrado entel paréntesis aparece también en la segunda

ecuacién, por lo que :

du du dP dp du

1
Pdp Bx ° p dp du Bx




cancelando du/8x en ambos miembros y despejando se obtiene

172
du = t(.d_P] d_p
de) p

Por conveniencia a la cantidad dP/dp la llamaremos ¢ a la cual por el

momento no daremos significado fisico.

Gu _ .9 (1.16)

c T
por el resultado analogo expresado en la ecuacién (1.14) sabemos que el
signo positivo esta asociado con las ondas que viajan en la direccién
positiva. Tomando el caso de la onda viajando en la direccién positiva al

sustituir en la ecuacién de momento (1.2) se obtiene :

du 6u _ _1 aP

3t "V x T T pe ax
-1 2 £ Bu
po c 0x

Entonces la ecuacién de momento para una onda que se propaga hacia
adelante puede escribirse como :

au du

Jrturelge=0
Este resultado muestra la diferencia fundamental entre Jlas ondas
infinitesimales (o sonoras) y la ondas finitas. Esta ecuacibn no es lineal y
toda la belleza de la teorfa de Fourier, es incompatible con sus soluciones
que tienen la forma :

ulx,t) = fix - {u+c)t]

donde f es una funcién diferenciable cualquiera. Esta solucién representa
una onda viajera que se propaga a la derecha a una velocidad

U=y +c

Hemos entonces mostrado como una perturbacion de amplitud finita deja de ser
lineal. Vamos ahora a discutir el significado fisico de este resultado

relacionando la rapidez de la onda U con la rapidez de una onda
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infinitesimal, esto es, con la velocidad del sonido ce.
Mediante el uso de la ley isentrépica P/p7=Po/po' se sigue que:
r2
. =[ dP I
dp

1/2
-1 P
7-1 o ]

= ["p Po

= Co (p/po) (y-1)2 (.17
y de la ecuacién (1.16)

du = c —

du = (1-1}/2 £

integrando esta ecuacitn
(y-1)/2
Co p
us= XYY —_— ¢+ cte
po? V% (y-1)72
utilizando el hecho que u=0 cuando p=po

u 873—1- [ Ca(-:—c)(r:)/zm]
us=s '%l—(c - Co)
esto es, la cantidad ¢ se relaciona con la velocidad local del fluido como
c=co+ [(3-1)/2] u
Este resultado muestra que c>co para w0 y q;xe la diferencia entre co y ¢
es proporcional a la velo8idad de perturbacién del fluido. La propagacién

de una perturbacién de a‘m.plitud finita viaja a una velocidad

Ulx,t) =c+u
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U(x,t) = co + u (1.18) .

_ﬂ
2
Esta ecuacién muestra que la velocidad de propagacién de una perturbacién
de amplitud finita es mayor que la velocidad del! sonido para u>0
(compresién) y no es constante, sino que varfa con la violencia de la
perturbacién, esto es, del valor de la velocidad que produce al fluido.

Es importante sefialar que la velocidad a la cual una sefial de amplitud
finita viaja cambiard continuamente como lo sefiala la ecuacién (1.17) ya
que depende de x y t. Esto muestra una diferencia fundamental entre las
ondas sonoras y las macrosonoras u ondas de choque. En el primer caso las
sefiales se propagan a través del medio a una velocidad co (que depende
unicamente del valor de la presiéon Po y la densidad de equilibrio po en ese
punto). Después de pasar la perturbacién las variables de campo toman
nuevamente sus valores de equilibrio. E! exceso de presién producido por
esta onda al viajar a través del medio es una funcién que la podemos
expresar como una suma de senos y cosenos del espacio y del tiempo (es un
funcién de onda lineal) y que se hace cero cuando promediamos en el tiempo
para cualquier punto del espacio. Los cambios que producen en la velocidad
del fluido son muy pequefios y la perturbacién se propaga sin preocuparse en
como modifica el estado del fluido. Sin embargo, en el segundo caso una
onda de amplitud finita modifica al medio, para sonidos de intensidades muy
altas, aparecen en la expresién del exceso de presién términos cuadraticos
como senos cuadrados, y cuando promediamos estos en el tiempo, dan
resultados no nulos, cambiando entonces los valores de la presién estatica.
El paso de una perturbacién no lineal cambia las condiciones del medio. Por
otra parte la velocidad de propagacién de la perturbacién va a estar
directamente relacionada con la velocidad u que produce en el medio.

Vamos ahora a mostrar las implicaciones de lo visto anteriormente en
un frente de onda dado. En un tiempo t la ecuacién (1.18) muestra que una
perturbacién viajara una distancia L la cual est4 dada por la expresién

eL = (co+ L;Lu)t

Si nos movemos en un sistema que viaja a la velocidad del sonido co,

entonces la perturbacién se habrd adelantado a nosotros una distancia
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s= 2Ly o, (£.19)

esto significa que respecto al observador la onda viajar4 una distancia en

funcién de la magnitud y el signo de la velocidad local del fluido en la

-4 vy v
4 ! !
i

!

|
I
|

4

-

Fig.(1.1) Propagacién de un perturbacién de amplitud finita.

perturbacién. Esto es, las regiones con una velocidad local alta viajaran
mas rapido que regiones de baja velocidad local. Una perturbacién "suave"
de forma arbitraria se deformara entonces como lo muestra la figura (1.1).

En un tiempo t1 se tiene un perfil de velocidad debido a una
perturbacién de amplitud finita que se propaga en la direccién + x. En un
tiempo posterior t2>t1, el paso del frente de onda a través del medio ha
modificado las condiciones de propagacién y con respecto a un observador que
se mueve con la perturbacién, las regiones de mayor velocidad comienzan a
adelantarce, a las regiones de velocidad menor. En un tiempo tadtz el frente
de onda se muestra casi vertical y las regiones réapidas continuan
adelantando a las regiones lentas. Finalmente, en un tiempo tet3 se
muestran las regiones de alta velocidad superponiéndose al frente de onda.
Es claro que esta ultima es una configuracion imposible, ya que existen 3
valores distintos de la velocidad u para un mismo punto. Esto nos lleva a
concluir que el frente de onda se empina hasta la situacién mostrada por el
tiempo t3. En este estado hay una aguda discontinuidad en las variables de
campo lo cual es conocido como onda de chogue. Para tiempos mayores que t3
este frente de onda comprimido se propaéara en una configuracion de
equilibrio. t

De lo anterior vcm'os que al generarse una onda de compresién de
amplitud finita, ésta .viajarA en una configuracién de no equilibrio. Las
diferentes partes de la onda se propagaran con velocidades distintas de tal

manera que el frente de onda comenzard a empinarse conforme evoluciona. En
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algin ‘momento, el empinamiento del frente de onda llegard a un punto donde
los cambios de velocidad, presi6n, etc. se encontrardn en una regiéon muy
pequefia, esto es, la longitud de la onda disminuye de tal forma que la
perturbacion es practicamente una especie de placa que produce un cambio
abrupto del medio. Se ha formado una onda de choque y esta onda de choque
continura viajando ahora a una velocidad de equilibrio.

Debemos notar que en nuestro argumento hemos tomado la velocidad del
fluido u como positiva, la cual corresponde a una onda de compresién. Para
un expansién (rarefaccién) u sera negativa para la onda que viaja hacia
adelante y por la ecuacién (1.18) implica que el frente de onda en este
caso se moverd mas lento que la velocidad del sonido, las partes mas
intensas de la onda se moveran mas despacio por lo que el frente de onda
se desparramari en vez de empinarse. Esto quiere decir que las ondas de
compresién se empinan mientras se propagan, pero las ondas expansivas se
desparraman.

Esto también puede entenderse del hecho de que la velocidad del

M2 acion 1.17) y por lo tanto es mayor donde

sonide varfa como p
hay una condensacién que donde hay una rarefaccién. Considerando el
movimiento de la onda mostrado en la figura (1.1) la region de mayor
condensacién (A) aventajarad continuamente a la regién de rarefaccién de
manera que la onda se volvera cada vez mas empinada.

Cuando un objeto se mueve en el aire, tiene que apartar a éste de su
camino, por lo que la perturbacién producida en este caso es como un
escaléon de presiéon, siendo la presion mas alta detras del frente de onda
que en la region no perturbada que aan no ha alcanzado la onda. Pero el
aire comprimido atras se ha comprimido adiabaticamente y en consecuencia
la temperatura aumenta. Ahora bien, la velocidad del sonido aumenta .con la
temperatura, por lo que en la regién que esta despies del brinco de
presion (frente de onda) la velocidad del sonido debe ser mayor comparada
con la velocidad del sonido en el aire que se encuentra adelante del
frente. Esto implica que cualquier otra pert\':rbacibn que siga al frente,
se moverd mas réapido que éste, la velocidad aumenta por el aumento de
presién producido por este . Vemos que las regiones de mayor presién en la
parte posterior empiezan a adelantar al frente con el transcurrir del
tiempo, hasta que finalmente lo alcanzan, la onda de compresién desarrolla

entonces una forma casi discontinua.
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Los cambjos de presién que producen los sonidos que hacemos al hablar
son extremadamente débiles respecto a la presién atmosférica (del orden de
millonésimas aproximadamente). Pero para variaciones de presién del orden
de una atmésfera, la velocidad de la onda aumenta alrededor de 20 por
ciento y el frente de onda se hace bien definido con una rapidez
correspondientemente alta.

La onda de choque pierde energia calentando al medio en el cual se
propaga. La amplitud de una onda de choque fuerte, como la creada por una
explosién en el aire, decrece casi con el cuadrado de la distancia hasta
que la onda se hace tan débil que obedece las leyes de las ondas
acosticas. Las ondas de choque alteran las propiedades mecanicas,
eléctricas y térmicas de los sélidos y pueden usarse para estudiar la
ecuacion de estado de cualquier material.

1.3. b) Ecuaciones de Rankine - Hugonlot

Cuando la velocidad de propagacion del fluido se hace comparabie o se acerca
a la velocidad de! sonido, ocurre algo interesante con el comportamiento del
fluldo. Los efectos debidos a la comprensibilidad del flujo de un gas son de
naturaleza completamente diferente si éste es subsénico © supersénico, esto
es, si su velocidad es mayor o menor que la velocidad del sonido en el
medio.

Por ejemplo, si un gas en movimiento estacionario a velocidad v recibe
una ligera perturbacién, el efecto producido por la perturbacién referida al
gas mismo se propaga a través de éste a la velocidad del sonido, sin
embargo, la manera en como se propaga con respecto a nuestro sistema de
coordenadas fijo va a ser diferente, ya que se compone de dos partes : en
principio, la perturbacién es acarreada por el movimiento del medio a una
velocidad v , y por otra parte, con respecto al fluido, se propaga en
cualquier direccién n radialmente desde su fuente a una velocidad co. La
figura (1.2) muestra dos fluidos en los que' se produce una perturbacién,
pero en un caso el fluidogese mueve a una velocidad subsénica, esto es, wic,
y en ei otro lo hace a una velocidad supersénica.

En ambos casos el fluido sufre la pequefia perturbacién en el punto O
(fijo en el espacio). Con respecto a nuestro sistema de coordenadas, la
perturbacién se propaga a una velocidad (v + ¢ n) la cual tiene diferentes
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valores para las distintas direcciones de n. Cuando v<{ce el vector vo ¢ C
n puede tener cualquier direccién en el espacio (figura (1.2a)) y su
magnitud varfa en funcién de la direccién relativa a la velocidad del fluido

v. Si, por otro lado, vodco, entonces la propagacién de la perturbacion

o ad
TN e 18 sev 88 ses see we
. - s we

Fig.(1.2a) Una enorme barca de vikingos desplazandose a una velocidad menor
que la velocidad de las ondas supreficiales en el agua. (1.2b) aquf aparece
un trasatlantinco moviendose a una velocidad "supersénica” con respecto a
las ondas en el agua .[tomada de Gamow,Tierra viento y aire,1979)

tiene un aspecto diferente, ya que en este caso no estan permitidas todas
las direcciones de propagacién (figura (1.2b)), de hecho, se establece un

cono cuya apertura esta dada por un angulo 2a el cual satisface la relacion:

seno a = ¢/v

Esto quiere decir que una 'pertubacibn que se produzca en cualquier punto de
un fluido supersénico se -propagard unicamente corriente abajo, esto es, el
flujo supersénico que viene a encontrarse con la pertubacién (llamado
corriente arriba} no pude enterarse que la perturbacién existe hasta chocar
con la fuente, la perturbacién entonces se propaga unicamente corriente
abajo dentro de un cono cuya apertura serd menor segin sea menor el cociente
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v/c, La perturbacién nunca sale del cono, este efecto es el mostrado por la
figura (1.2b) con el moderno transatlantico moviendose a una velocidad
supersénica con respecto a las ondas en el agua..

El angulo « se le llama angulo de Mach y al cociente v/c se le llama

nimero de Mach :
M = v/c (1.20)

Si un flujo subs6nico se encuentra algin obstdculo (por ejemplo al
"chocar” con un cuerpo), la presencia de éste afecta al flujo en todo el
espacio, tanto corriente arriba como cotrriente abajo'. En cambio, un flujo
supersénico es “ciego” ante obstdculos, el efecto de toparse con uno
solamente se propaga corriente abajo, y en cualquier lugar del espacio,
corriente arriba, el gas fluye como si no existiera el obstaculo.

En la seccién anterior se discutié cémo se forman las ondas de choque a
partir de las ondas finitas de compresién y cémo representan una
discontinuidad en los valores del fluido. Vamos ahora a establecer las
variaciones que tienen algunas propiedades del fluido a través de la onda de
choque., En particular, la ecuacién de Rankine-Hugoniot que relacionan los
valores de la densidad, de la presién y de la velocidad del fluido a través
de la onda de choque. Las ondas de choque son muy delgadas comparadas con
las escalas del sistema, esta caracteristica de la onda permite tratarla
como una discontinuidad y conocer el flujo a través de ella sin necesidad de
conocer su estructura. Matematicamente es una discontinuidad que se propaga
a través del fluido.

Para propésitos de nuestro analisis es conveniente adoptar un sistema
de referencia donde 1a onda de choque sea estacionaria y en el cual el
fluido se aproxima al choque en un estado (1) y se aleja en un estado (2).
La figura (1.3) muestra tal situacién en que la velocidad de encuentro,
densidad y presién del fluido, son, respectivamente ui, p1 y P1 , mientras
que los valores correspondientes para el fluido que se alejan son u2, pz y
P2. En este caso en que la onda de choque se-orienta perpendicularmente a la
direccion del flujo se le llima "onda de choque normal".

* El témino corriente arriba o corriente abajo (‘upstream’, 'downstream’)
se refleren a un sistema de referencia moviendose con una fuente de
perturbacién, como en el caso de los barcos de la figura (1.2), corriente
arriba en ese caso es el agua que se acerca al barco y corriente abajo es
el agua que se aleja del barco.
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Fig. (1.3) Configuracién de una onda de choque.

Las cantidades ui, p1, Pi, u2, p2 y P2 se relacionan unas con otras
mediante las ecuaciones de conservacion del flujo de masa, de flujo del
momentc y del flujo de energia. Como la onda de choque representa una
discontinuidad en las propiedades del fluido no es posible usar ecuaciones
diferenciales sobre ésta, sino que se utilizan principios de conservacién.

De la figura (1.3) se observa que toda la masa que entra tiene que

salir, esto es, el flujo de masa se conserva
pL Ul = p2u2 (1.21)

Si ahora multiplicamos estas tasas de flujo de masa por su correspondiente
velocidad obtenemos el cambio del flujo de momento [p2 uzz- pt ulzl que
produce en e] fluido la onda de choque. Este cambio de momento por unidad de
tiempo debe ser necesariamente producido por una fuerza de presién [Pi-P2)
por unidad de area ya que no hay fuerzas externas, de manera que la ecuacién

de conservacién flujo de momento es
ptult + P1 = p2 u’z + P2 (1.22)

Finalmente el balance de energia se establece como sigue: La energia interna
por unidad de masa en un gas ideal s6lo depende de su temperatura (Cp es

constante)
P 7 P
S L= ry
La energia total por unidad de masa serd la suma de dos componentes: la

energia cinética mas la energia interna. Entonces la ecuacién de Ja

conservacién de la energia .‘es

1 2 ¥y P 1 2 [ _Pi
u 7 et 2 u2 o——'_l o (1.23)

nétese que al derivar la relacién (1.23) implicitamente hemos supuesto que



el flujo es adiabatico, sin embargo no hemos supuesto que es isentrépico.

Las ecuaciones (1.21) conservacién de la masa, (1.22) de momento y
(1.23) de energia representan un sistema de 3 ecuaciones para seis
variables ui, pi, P1, u2, pz y P2. Este sistema puede resolverse en general
s6lo numéricamente ya que 7 no es constante. Sin embargo para un gas
perfecto, donde Cp y Cv son constantes, es posible obtener soluciones
explicitas en términos del nimero de Mach.

Podemos eliminar dos de las variables dejando una ecuacién que
relacione las cuatro restantes. Vamos a eliminar u1 y uz dividiendo las

ecuaciones (1.22) y (1.21)

ut = P2
piul p2u2
w2 - ut Pi-P2
p1 Ul
multiplicamos por ut ¢ u2
2 _ P1-P2

2
uz'- un -——m—(l + u2/u1)

utilizando la ecuacién de masa (1.21) se obtiene

1

2 2 1
u2™= u” = (P1-P2) [7‘ + o

Ahora en el lado izquierdo utilizamos la ecuacién de la energia para obtener

una relacién entre presiones y densidades solamente

2r_ [P Pz _ a1
Ty [p: I = (P1 Pz)[ 2

Esta es Ja ecuacién que nos relaciona las presiones y las densidades a
través de la onda de choque. Resolviendo esta ecuacién para el cociente de
la densidades se obtiene

¢
pz o P2+ (y41)/(y-1) P2 _ w1 |.n
(v 1)/ {751y P2+ P1 (1.24)

A esta ecuacién se le conoce como la ecuacién de Rankine-Hugonlot la cual
relaciona los cocientes de densidad, de presi6én y de velocidad entre la onda

de choque, posteriormente se discutiremos algunos ordenes de magnitud.
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En la derivacién de la ecuacién de Rankine-Hugoniot no supusimos que el
flujo era isentrépico, de hecho, vamos a demostrar ahora que no lo es, esto
es, el flujo sufre un proceso irreversible.

Si el flujo fuera isentrépico, el cociente entre densidades Ilo

determinariamos mediante (ecuacién 1.3c)

o1 _[Prjvy

P2 (P2
esto implicarfa que si graficamos log{pz/pi) contra log(P2/P1} se obtendria
una linea recta de pendiente 1/7, sin embargo la curva obtenida a partir de
las ecuacion (1.24) es aquella que muestra la figura (1.4}, donde se observa
que la onda de choque deja de cumplir una ley isentrépica a menos que Pz/P1
y p2/p1r  sean casi uno. Esto es, a menos que la onda de choque sea muy
débil, esta no sera isentrépica.

Como otras cantidades termodinamicas la entropia es discontinua en una
onda de choque. Por la segunda ley de la termodinimica sabemos que la
entropfa de un gas solamente puede incrementarse. La presencia de ondas de
choque provoca un incremento de la entropia en los fluides "ideales™. El

incremento de entropfa significa que el movimiento es irreversible.

log (’_’)
N iventropic

Rorkine -Hugoniot

()

Fig.{1.4) Resultados de las relaciones de Rankie-Hugoniot y
de la relacién isentrépica. [tomada de Currie,1974]

1.3 c) Condiclones para cMbques normales
Como consecuencia de la segunda ley de la termodinamica solamente la parte

de la grafica que pertenece al primer cuadrante (figura 1.4) tiene
significado fisico. Esta restriccién, como veremos se debe a que la
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corriente arriba debe ser superstnica para que las ondas de choque ocurran y
por consiguiente el nimero de Mach resultante corriente abajo Mz serd menor -
a la unidad (el flujo pasa de supersénico a subsdnico a través de la onda de

choque).
Por definicion de entropia (donde S es entropfa, q calor, y T temperatura)

B
sA-Ss-IE“—
JT

y en un gas ideal

dg =dc + PdV =dw - V dP = Cp dT - (1/p) dP
(donde w es la entalpfa del fluido, w = ¢ + V P)

dq dT 1
_[_T'—'IC"T"’ il

entonces

Sz - S1 = Cp log(Tz/Th) ~ R log(P2/P1)

Si ahora wusamos la ecuacién de estado del gas ideal para expresarlo

unicamente en funcién de la densidad y la presién
S2 - Si1 = Cp log(Pz pi/P1 p2) - R log(P2/P1)
= (Cp-R) log(P2/P1) - Cp log(pz/p1)

donde Cp-R=Cv, Finalmente encontramos la relacién para el cambic de entropia
a través de la onda de choque es5 :

AS

" log(P2/P1) - 7 loglp2/p1)
La entropia final del gas que ha pasado a través de la onda de choque debe
ser mayor o igual que eu valor inicial. Este hecho restringe de manera
importante la forma de variacién de todas las cantidades en una onda de
choque.El aumento de entropia significa que la energia se disipa.

Supongamos dos procesos para mostrarlo. El primero un proceso que

satisface las ecuaciones de Rankine-Hugoniot y el segundo un proceso
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{sentrépico hipotético que tenga el mismo cociente de presiones como el de
la onda de choque en el primer caso. Entonces de la ecuacién anterjor, el

cambio de entropia en cada uno de los procesos sera

as) _ _
[a' .- log(P2/P1) - 7 loglp2/p1) .
0 = log(P/P1) - 7 lag(pz/,_-.,)l

el subindice R-H corresponde a una onda de choque en la cual el cociente de
presiones es P2/P1; el subindice 1 se refiere a un proceso isentrépico que
tiene el mismo cociente de presiones. Si restamos ambas expresiones se

obtiene
asy 7 loglp2/p1) - ¥ log(p2/p1)
Cv)RrR-H 1 R-H

Pero por la segunda ley de la termodinAmica se requiere que AS & O,
entonces
loglpz/prr-ue loglp2/pih

la figura(1.4) muestra que esta desigualdad solamente se satisface en el
primer cuadrante de la grafica. Esto es cuando :

p2/pr & | (1.25)

lo cual significa que el gas debe comprimirse cuando pasa a través de una

onda de choque. La ecuacién del flujo de masa (1.21) implica que :
ui/uz & 1 (1.26)

lo que significa que el fluido se frena al pasar a través del choque.

Los resultados anteriores pueden escribirse en una forma mas fisica,
esto es, expresindolos camo funciones del nimero de Mach M. Para ello
utilizamos 1a relacién que hablamos obteniendo de dividir la ecuacién de

momento entre la de continuidad

P2

= ——
p2uz

1
ut ¢ ——
PVl
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donde usando la relacién de la velocidad del sonido (ecuacién 1.12) para

introducir cr’= 7P1/p1 ¥y ci’= 7P2/p2 se obtiene

2 2
ul ‘_C_l = Uz + _C_Z_
74 ruz
u - uz = c2 z" Clz
ruz yu2

El lado derecho de esta ecuacién podemos sustituirlo por una expresion
equivalente que se obtiene a partir de la ecuaciétn de energia, pero
reescrita de una forma adecuada utilizando el subindice , que denotard el
caso cuando el nimero de Mach Mi es igual a ], esto es, cuando Mi =u, / ¢,
= 1 , o sea, cuando la velocidad del flujo u y la velocidad local del sonido
tienen e! mismo valor, lo que se conoce como e! limite sénico (el limite
entre una onda sonora y una onda de choque). Utilizando esta notacion

podemos escribir la relacién anterior como

w?oe® w? e’ a2
2 7-1 2 7-1 2{y=1) "»

(ya que en el limite sénico ui= uz,= ci= c2,). Entonces la diferencia de

velocidades puede reescribirse como

- 1 2 g 2y o 1 [ gm 2 y=1 2
ur - u2 = yuz {——2 ey - 5 uz) yu |2 c, W }
Esta ecuacién pude desarrollarse hasta simplificarse considerablemente donde

s¢ obtiene
ur U2 = c"2 (1.27

Este importante resultado se conoce como la relacién de Prandti-Meyer. Esta
relacién se utiliza en las condiciones que obtuvimos para ondas de choque
normales para despejar una forma alternativa de estas condiciones. Si

multiplicamos por w1 arriba y abajo en nuestra ecuacién (1.26) se obtiene

- l.ll2 l.'llz
—_—E — ]
ui uz 2
<

»

para entender su significado fisico vamos a evaluar esta desigualdad en la

ecuacién de energia en la forma siguiente
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2 2
Juig [+} 7+l 2

2 7-1 = z1-1)c'

dividiendo la ecuacién por wr’® se obtiene

u - _lasl) ML
ct 2+ (y=1) M

sustituyendo esta expresién dentro de la condicién de onda de choque se

obtiene

(7+1) M

._____.____z.gl
2+ (y-1) My

como se trata de un gas perfecto, donde 751, para que esta relacién se

cumpla se requiera necesariamente que :

Mzl . (1.28)

Fsto es, una onda de choque puede ocurrir solamente si el flujo que
estd "llegando” al frente del choque es supersénico. Ademas, como
consecuencia de la relacién de Prandtl-Meyer (1.27), la desigualdad (1.28)
implica que

M2s|

En conclucién, la segunda ley de la termodindmica implica que una onda
de choque normal puede ocurrir solamente cuando el frente de choque se mueve
de manera supersénica, esto es, que el flujo corriente arriba es supersénico
y el flujo corriente abajo resulta ser subsénico.

Generalmente cuando hablamos de ondas, siempre supusimos implicitamente
que era necesario tener una fuente externa que oscilara para producirlas,
ahora resulta, y esto es muy interesante, que una vez que un objeto se mueve
mas rapidamente que el sonido, produciré "sopido". Esto es, no es necesario
que tenga un caraicter vibracional o cierto tono, cualquier objeto que se
mueva en un medio con ux)% velocidad mayor a la velocidad a la cual el medio
transporta ondas, gener.ara ondas a cada lado automaticamente, simplemente
por el movimiento mismo. Esto es sencillo en el caso del sonido pero también
ocurre en el caso de la luz. A primera vista podria pensarse que nada se

puede mover mas rapido que la luz. Sin embargo, la luz tiene en el vidrio
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una velocidad de fase menor que Ja velocidad de la luz én el vacio y es
posible disparar una particula cargada de energia muy alta a través de un
bloque de vidrio de modo que la velocidad de la particula sea cercana a Ja
velocidad de la luz en el vaclo. Como la velocidad de la luz en el vidrio
puede ser de sélo 2/3 de la velocidad de la luz en el vacio entonces cuando

una particuia se mueva mas rapidamente que la luz en el medio producird una

Fig.(1.5) Onda de choque inducida en un gas que se mueve mas
rapido que el sonido. [tomada de Currie,1974)

onda cénica de luz con vértice en la fuente {como la onda de la estela de un
bote de la figura (1.2)) . Midiendo el angulo del cono, podemos determinar
la velocidad de la particula {ecuaciéon 1.20} y éste es uno de los métodos e
se utilizan para determinar su energia en l!a investigacién de altas
energias. Todo lo que se necesita medir es la direccién de la luz. Esta luz
se llama radiacién Cherenkov porque fue el primero en observarla.

La situacién correspondiente en el caso del sonido est4 ilustrada en la
figura (1.5) que es una fetografia de un objeto moviéndose a través de un
gas con una velocidad méyor que la del sonido. Las variaciones de presién
producen una variacién del indice de refraccién y con un sistema 6ptico

apropiado es posible hacer visibles los bordes de las ondas.
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1.3. d) Ecuaclones de la onda de choque normal

Las dos secciones anteriores tuvieron como objetivo establecer los
fenémenos fundamentales de las ondas de choque. E! objetivo de este inciso
es conociendo las condiciones que tiene el flujo antes de pasar a través de
la onda de choque establecer las caracteristicas que tiene el flujo
chocado, esto es, sabiendo cémo es el flujo corriente arriba podremos
inferir el flujo corriente abajo. Esto en base a tres ecuaciones de
conservacién que conectan seis cantidades: tres valores corriente abajo y
tres valores corriente arriba. Entonces para un flujo supersénico en el
cual existe una onda de choque, se consideran cantidades conocidas p1, P1 y
M1, mientras que las desconocidas seran : pz, P2 y Me.

Para evaluar el nimero de Mach corriente abajo Mz partimos de la
ecuacién de energfa (1.23) que contiene las condiciones corriente arriba y

las condiciones sénicas (7)

LT
2 7-1 2{y—1 *
de donde
c.?
. 7-1 1 1
2wl T T
ui? 7 (y=1)M1

andlogamente, de la ecuaci6n de energia se obtiene

2
Ce

-1 [ 1 1 ]
= 2 T | — ¢ —_
z (A (y-1) M2

ul

Estas expresiones podemos asociarlas mediante la ecuacién de Prandtl-Meyer

(1.27) como sigue :
uouz = c,2

2
(_L:_:]sln 2 2][14 2 2].1
L (y-1) M1 (7-1) M2

resolviendo para M2



M2z 02(1-1) M1/ 2 (1.29)
FML - (y-1)/ 2

Esto quiere decir que el numero de Mach corriente abajo es funcién
Gnicamente del numero de Mach corriente arriba y del cociente de los calores
especificos del gas. La variaciésn de Mz con Mi se muestra en la figura
(1.6a), donde se observa que mientras la velocidad de encuentro aumenta, el
namero de Mach corriente abajo disminuye asintéticamente, Si Mi tiende a
infinito la ecuacién (1.29) implica que Mzz tiende a (y-i)/2 como Iimite
asintético.

Ahora vamos a despejar el cociente de densidades a través de la onda de
choque. Por la ecuaci6n (1.29)

c2
2 __* o, 1
$-2-RlE )

oy LAC (y-1)M1

simplificando
vz  {y=1) M1+ 2
U ey Wi

y por la ecuacién de continuidad

2
- (y+1) le (1.30)
P (y=1)M1"+ 2

La forma en que este cociente se comporta en funcién del namero de Mach se
muestra en la figura (1.6b). El cociente de densidades es monotonamente
creciente como funcion de Mi y se aproxima asintéticamente a  (y+1)/{(y-1)
cuando Mi tiende a infinito.

Finalmente el cociente de presiones se obtiene directamente a partir de
la ecuacién de Rankine-Hugoniot (1.24) y el cociente de densidades obtenido
anteriormente en la ecuacién (1.30). De estas dos ecuaciones

1+ [{y+1)/(y=1)] (P2/P1) - (y+1) M1
Hwﬂ)lhflfﬁ Pz/P1 (7-1) M1+ 2

resolviendo esta ecuacién obtenemos

Pz _.. 27 2_
'ﬁ'—l*-;:l—(ul 1) (1.31) .



El comportamiento de este resultado se estudia en la figura (1.6c), lo cual

{oi

o '

(c)

Fig.(1.6) Valores para el flujo chocado
por una onda de choque frontal; (a) el
Lo nimerc de Mach; (b) la densidad; (c) la
" presion. {tomada de Currie,1974)

nos dice que el cociente de presiones crece ilimitadamente conforme aumenta
el nimero de Mach.

El cociente de temperaturas se obtiene de los resultados anteriores
utilizando la ecuacién del gas ideal

T (P for

T Pi] {p2
%2_- 1o 2{y-1) M1 + | (
! ('nl)2 M2

M1 (1.32)

de donde se observa que para choques intensos ,

T2

) .‘Tr_l' 1+ M (Mlz‘n

(7+1)

puesto que M1 puede ser incluso mayor que 100, los choques fuertes se pueden
utilizar para generar plasmas da altas temperaturas o para crear plasma a
partir de un gas neutro al producir una temperatura Tz detrds del choque lo
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suficientemente alta como para ionizar el gas.
Finalmente la tabla 2.1 muestra los resultados nimericos de diferentes

tipos de ondas de chogue frontales. Los resultados se obtuvieron de un

sencillo programa realizado por &l autor.

tabla 2.1 : CHOQUES FRONTALES HIDRODINAMICOS

M pz/ 1 P/Pr T2/Ti M2

1.0 1.0 1.0 1.0 1.0

1.5 1.7 2.5 1.49 0.5]

2.0 2.28 4.75 2.08 0.37
3.0 3.0 1.0 3.66 0.27
4.0 .37 19.75 5.86 0.24
4.5 3.48 25.06 7.19 0.23
5.0 3.57 3.0 8.68 0.22

Esta tabla va ser muy interesante comparala cuando en el préximo capitulo se
discutan las ondas de choque magnetchidrodindmicas, ya que aparecen
importantes diferencias entre ambos tipos tipos de choques. La tabla muestra
algunos ordenes de magnitud comenzando en e! limite sénico (Mi=]) donde
todavia no se ha formado una onda de choque. Vemos que la velocidad de la
onda de choque, Mi, estd relacionada con la diferencia de presiones, Pz2/Pi,
es por ello que comunmente esta diferencia se utiliza como medida para

determinar la intensidad del choque,
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ONDAS DE CHOQUE MAGNETOHIDRODINAMICAS
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Uno de los descubrimjentos mAs sorprendentes de la fisica espacial fue el
saber que la Tierra y el sistema solar en su conjunto estan sumergidos en [a
atmésfera solar. El medio interplanetario no ésta vacio, sino permeado por
el flujo de la corona solar en expansién. Las caracteristicas del medio
interplanetario se discutirdn en el préximo capitulo, pero lo que resalta
aqui es que la corona es un plasma muy caliente (Tmo"x). que se expande
radialmente del Sol a velocidades muy grandes (va400m/s} y que acarrea
consigo la estructura magnética solar. Para modelar entonces el medio
interplanetaric y sus perturbaciones, las ecuaciones hidrodinamicas se
vuelven insuficientes ya que en muchos casos el campo magnético y la enorme
conductividad eléctrica del medio interplanetaric juegan un  papel
predominante en la dinamica del medio.

La magnetohidrodindmica (MHD) es una rama de Ja mecanica de medios
continuos que estudia el movimiento de un fluido conductor en presencia de
campos magnéticos, esto es, el movimiento de un fluido conducter a través de
un campo magnético. Al moverse un fluido conductor produce campos
magnéticos, los cuales cambian al campo magnético inicial por el cual se
movia. La accién del campo magnético sobre estas corrientes crea fuerzas que
modifican el movimiento del fluido. Se ve entonces como la dinamica del
medio, aparte de los parimetros del fluido como velocidad, densidad, ¥y
presion, se ve enriquecida por la interaccién de sus cargas eléctricas con
el campo magnético.

El hecho de que un fluido pueda ser descrito mediante las ecuaciones
magnetohidrodindmicas, esto es, la delimitacisn de las condiciones en las
cuales es vdlido aplicarlas a un plasma, es un problema todavia abierto.
Sobre intervalos de temperaturas y densidades la validez de su uso puede
justificarse razonablemente en base de que su camino libre medio es lo
suficientemente pequefio para que se obtenga rapidamente una distribucion
maxwelliana. Existen, sin embargo, argumentos teéricos asl como evidencias
experimentales (el medio interplanetario por’ ejemplo) que sugieren que su

validez es considerablemen‘e mas grande..

* Para mayor informacién sobre el problema de los plasmas sin colisiones se
recomienda el articulo de Sagdeev y Kennel (1991) y el de Tsurutani y Stone
(1985).
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2.1..a) Ecuaciones MHD

En el caso de un medio continuo la fuerza por unidad de volumen que ejerce

el campo electromagnético sobre un fluido conductor es :
f= ppE + — jxB (2.1

(donde ¢ es la velocidad de la luz en el vaclo, pe es la densidad de carga
del fluido por cms. E y B son el campo eléctrico y el campo magnético
repectivamente y j es la densidad de corriente eléctrica que pasa por el
medio).

Las leyes de la electrodinamica describen las relaciones entre los

valores de los campos electromagnéticos entre un punto y su vecindad.

V-E=anpe 2.2)
=.1 8B
Yx E-= 3 T (2.3)
v:-B=0 (2.4)
JE
c(VxB)-mj#-aT (2.5)

La primera ley de] electromagnetismo describe el flujo de} campo eléctrico.
La segunda ley es la de la induccién magnética que describe co6mo un cambio
en el campo magnético B que fluye a través de una superficie cerrada induce
un campo eléctrico E que circula sobre un lazo que encierra a la superficie.
La tercera ley de Maxwell nos dice que las lineas de campo siempre son
cerradas. El flujo de B a través de cualquier superficie cerrada es
cero.Finalmente la cuarta ley de Maxwell dice que la circulacién de un campo
magnético B a través de un lazo cerrado es proporcional a la corriente
eléctrica que pasa entre el lazo mas el cambio del flujo del campo eléctrico
a través de la superficie.

En la aproximacion MHD, la cuarta ecuagion de Maxwell se reduce a una
expresion mas sencilla, ya que el segundo término del lado derecho de ia
ecuacién (2.5) generalmcﬁte es muy pequefio, esto es, |(1/¢)(3E/at}|«|VxB]
por lo que no se le tom-a en cuenta y la ecuacién se simplifica a :

(VxB) = ‘% J (2.5)



Es necesaria una ecuacién més paras completar el sistema de ecuaciones con
varjables E, B, y j . Esta es la ley de la conduccién, que en su caso

mas simple corresponde a la ley de Chm :

j=ecE (2.6)

(donde Jas primas denotan un sistema de referencia que se mueve junto con el
fluido y ¢ = conductividad eléctrica).

La ley de Ohm como esta escrita en (2.6) sclamente es valida en un
sistema de referencia para el cual fluido se encuentre en reposo. Lo que
significa que es necesario transformarla a nuestro sistema de referencia
donde el fluido se estd moviendo. De acuerdo con la teoria electromagnética,
el campo electromagnético en diferentes sistemes de referencia en movimiento

cambia de componentes conforme a las transformaciones relativistas:

E=-70 25 uvau(E+uxBb)
" u-B uxeE .
B = {] - qu) G Yt (B-—Fc——)
2, 2y-1/2
donde 7, = (1 u/c)

como la velocidad del fluido u es muy pequefia comparada con la velocidad de
la luz ¢. Entonces en una primera aproximacién no tomamos en cuenta Jos

términos de segundo grado, y las ecuaciones de transformacién quedan como :
E=E+uxB B =8B 2.7)
sustituyendo en la ley de Ohm (3.6)

J=oe (E+uxB) (2.8)
que es la forma que va a tener la ley de Ohﬂ.l desde nuestro laboratorio para
el caso no relativista. ¢
De la ecuaciones de' transformacién observamos que podemos hablar del
campo magnético sin necesidad de especificar el sistema de referencia en el
cual lo estamos midiendo, esto es, el campo magnético es invariante a primer

orden. Sin embargo, el campo eléctrico no es invariante a las
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transformaciones.

En magnetohidrodinamica se trabaja generalmente con fluidos conductores
para los cuales la conductividad es muy grande pese a que sus corrientes
eléctricas son finitas. Por ejemplo el caso del medio interplanetario que se
encuentra totalmente ionizado, esto significa, que sus electrones estan
libres por lo que su conductividad eléctrica es casi “infinita", sin
embargo, las corrientes en el medio son finitas. Esta propiedad hace
factibles el empleo de las ecuaciones MHD. De la ley de Ohm (2.6) como las
corrientes son finitas se sigue que el campo eléctrico en el medio debe ser
muy pequefio ya que la conductividad es muy grande., Esto quiere decir que en
un sistema de referencia moviéndose con el fluido, e! campo eléctrico es muy
pequefio y lo es suficientemente pequefio como para despreciarlo, esto es, E's

0 , entonces de las transformaciones (2.7) se sigue que:

E+uxB=0
de donde
E=~-uxB (2.9)

Esta udltima relacién va a permitir expresar el campo eléctrico medido desde
nuestro sistema de referencia en términos del campo magnético externo y de
la velocidad del fluido.

Con la informacion anterior y las ecuaciones de la mecanica de fluidos
del capitulo I, es posible entonces escribir las ecuaciones basicas de la
magnetohidrodinamica :

v'B=0 (2.4)

usando la ecuacién (2.9), la ecuacién de induccibn del campo magnético (2.3)
se reescribe como :

3B _ 1
STV xuxB (2.10)

la ecuacién de la conserva‘:wn de la masa se expresa de la misma forma que

en el capitulo anterior : -

ap . -
-a—t—*‘ V-lp u) o {2.11)
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La ecuacion de movimiento, que en el caso de los fluidos no conductores
ideales se expresa como la de Euler, se "enriquece” por la fuerza ejercida
por el campo magnético al flujo del fluido conductor .
vP 1

_ 8u . L 1
_?To(uv)u * JxB

Du
t p wp

(donde nuevamente en la aproximacién MHD no se toma en cuenta el término

debido al campo eléctrico, esto es, pe E ¢ %— JxB)

Sustituyendo por la ecuacién de Ampére aproximada (2.5)

du vP 1
—gt—‘ {u V)u--——p— *FP—(VXB)XB (2.12a)

esta ecuacién puede escribirse de manera que exprese mas fisicamente su
significado utilizando algunas identidades del calculo vectorial. Ya que :

(VxB) x B=-98B22 +(BVB

a
y como (B-9) B = 57 (Bl Bu}
entonces (xB) xB ud -Ealx + BiBx
Xk 2

lo cual puede expresarse en forma matricial analogamente al tensor de
esfuerzos electromagnético

s:’--}a’ B1B2 BiBy
(UxB xB = B1B2 lazz--—;-u2 B2B3
BaB1 B3B2 aaz-—;-az

esta matriz muestra cofho el campo magnético aporta una "elasticidad”
adicional al fluido. Ah;)ra el campo magnético “responde” a esfuerzos
normales, al igual que la presi6n del fluido, con los términos diagonales y
a esfuerzos de "corte", que por definicién no puede hacer un fluido ideal,

con los términos fuera de la diagonal BiBj.
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Entonces finalmente escribimos la ecuacion de movimiento de un fluido
conductor en un plasma de otra forma equivalente a como la escribimos en

(2.12a) pero donde aparecen los términos diagonales y los términos de corte:

au 8 B?
T (uV)u-= X [- Péik -—Z—Blu + BlBkJ . (2.12b)

Finalmente la ecuacién de energia la cual es anadloga al caso hidrodinamico

pero se le afiade el término debido a la energia ‘per se' del campo magnético

2
du 1 2 B
W[?pu + pe ¢+ “—} (2.13)
Nueve ecuaciones (2.4) , 3 ecs. (2.10) , (2.11} , 3 ecs. (2.12) y (2.13),
para nueve variables campo magnético B , velocidad del fluido u , presién
del fluido P , densidad del fluido p y la energia interna del fluido ¢ .

2.1. b) Tecrema de Alfvén

Como lo explica Ferraro el teorema de Alfvén puede enunciarse como : "Sea un
fluido de conductividad infinita moviéndose a través de un campo magnético,
entonces el flujo que pasa a través de un lazo que se mueve con el fluido es
constante”. Alfvén expresé su idea diciendo que las lineas de fuerza del
campo magnético estan "congeladas" siempre que se cumpla la ecuacién (2.10).
Esto quiere decir que en efecto el fluido puede fluir libremente a lo largo
de las lineas magnéticas de fuerza pero cualquier movimiento ortogonal a las
lineas de fuerza transporta a éstas con el fluido. Matematicamente esto es
facil de demostrar a partir de la ley de Faraday (2.10).

El resultado anterior es de esperase con base en argumentos fisicos, ya
que el campo eléctrico inducido, mientras el fluido se mueve a lo largo de
las lineas del campo magnético, es proporcional a la componente de la
velocidad del medio ortogonal a las lineas del campo B (ecuacién 2.9). Esto
quiere decir que como la conductividad del medio es infinita, entonces esta
componente de la velocidad debe ser infinitesimal si 1a densidad de
corriente eléctrica permanéce finita, como se supuso inicialmente.

La ecuaciéon de movimiento (2.,12) expresa el hecho de que las
componentes del tensor de esfuerzos de Maxwell afectan la dinamica de un

fluido conductor exactamente de la misma manera al andlogo de los esfuerzos
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materiales. Cuando la conductividad es tan grande que podemos considerar el
campo magnético como congelado en el fluido, las propiedades elasticas del
campo magnético son comunicadas de manera muy eficiente al fluido. EIl
escalar leln es equivalente a una presién, mientras que BB/ se

interpreta como una tensién a lo largo de las lineas de campo.
2.2 ONDAS MHD

El teorema de Alfvén asegura que las lineas del campo magnético se
"congelan” en el plasma, lo que significa que aparte de sus parametros de
fluido el campo magnético le aflade al medio una "elasticidad" e "inercia”
magnética. En un plasma se propagan perturbaciones al igual que en los
fluidos, pero en este caso, el campo magnético amplifica la taxonomia de las
ondas lineales. Las ondas que se propagan en un medio como éste se les
conoce como ondas magnetohidrodinamicas.

El procedimiento que se sigue para encontrar las perturbaciones
lineales a través de un medio que satisface las ecuaciones MHD es
completamente analogo a como se hizo en el capitulo anterior para encontrar
las perturbaciones sonoras que se propagan en un fluido. Suponemos una
perturbacién pequefia en las variables de estado del plasma y se sustituye en
las ecuaciones MHD para ver cémo se propaga.

Debido a que en este caso el sistema tiene necesariamente tres
dimensiones, dadas por el campo magnetiéo. es importante escoger un sistema
de referencia adecuado para simplificar un poco el desarrollo. Vamos a
describir la perturbacién desde un sistema de referencia que se va moviendo
con la perturbacién, que se a través del plasma, a lo largo del eje x con
una velocidad C y en donde, por conveniencia, el campo magnético inicial Bo
se encuentra contenido en el plano (x,y,0).

En el medio se propaga una perturbacién a velocidad C que produce
cambios muy pequefios en los paradmetros del plasma. Desde nuestro sistema de
referencia estos se observan como : )

. ¢
p=potp u = (C,0,0) + (ux,uy,uz) .
P=Po+P H B = Bo + b = (Bx,By,0) + (bx,by,bz)

(donde el subindice o denota los valores no perturbados).
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Estamos considerando que el medio es homogéneo . Como nuestro sistema de
referencia se mueve junto con la perturbacién el fenémeno fisico que
observamos es estacionario. Entonces, desde nuestro sistema de referencia,
los cambios en Jas variables de estado sélo se dan en x. Esto
matematicamente se expresa como /9t = 0 y V = (8/8x,0,0). ’

Cuando se sustituye la perturbacién del campo magnético a la ecuacién
(2.4) se obtiene un importante resultado :

dBx

e 0 (2.13)

V-B=

lo que necesariamente implica que bx = 0, lo que es lo mismo Bxi = Bx2.
Esta es una propiedad importante de todas las perturbaciones en un medioc MHD
: No hay cambio en la componente del campo magnético a lo largo de la
direccion de propagacién de la onda.

De la misma forma, si sustituimos la perturbacién en la ecuacién de
continuidad (2.11) y no tomamos en cuenta los términos de segundo orden de

la perturbacién obtenemos :
Vepux) = & [-cig-;’- + po u:} =0 . (2.14)

Anadlogamente sustituyendo en la ecuacién de momento (2.12) y desarrollando

por componentes se obtienen tres ecuaciones escalares

A, _ fux 8p 1 8by

x: po C ax— t ax tam By X o (2.15)
A, 8uy 1 aby

y: po C % + ry Bx X =0 (2.16)
A, duz 1 dbs

z: po C ax o Bx x 0 (2.17)

Finalmente, haciendo lo mismo con la ecuacién de induccién magnética (2.4) y

olvidandose de los términos de segundo orden

AL - dby dux duy ’

Y ax &P 3x " Brgx =0 (2.18)
A : dbz duz  _

z: - Cax ~Bx ax - © (2.19)

El sistema de ecuaciones anterior relaciona los cambios a primer orden en un



plasma conductor. Para completar el sistema se utiliza la relacién entre los
cambios de densidad y los cambios de presién que se utiliz6 en el capitulo
anterior (donde co es la misma constante de proporcionalidad de la ecuacién

{1.12)).

Po o =cot g’ (2.20)

Ahora si, el sistema estd completo y podemos resolver el siguiente sistema

de ecuacjones para comenzar la taxonomfa ondulatoria MHD.

2.2. a) Ondas intermedias / ondas de Alfvén

Solamente en dos ecuaciones aparecen cambios a lo largo del eje z .

A duz 1 dbz

A - po c ax + l-i_ Bx ax =0 (2.17)
A bz duz

N -C % - B‘-é_x—_ =0 (2.19)

N

como estas ecuaciones solamente contienen dos variables [cambios en Ia
componente z de la velocidad y en la componente z del campo magnético (donde
originalmente no habia ni velocidad ni campol] entonces el sistema puede
resolverse directamente. A las ondas dadas por estas ecuaciones se le conoce
como ondas (ntermedias u ondas de Alfvén. Vamos a resolver el sistema para
conocer la velocidad de propagacién de las onda de Alfvén y discutir
brevemente sus caracteristicas fisicas.

Despejando de la ecuacion (2.19) obtenemos una expresién que nos va a
permitir despejar C

duz C bz
ax Bx &8x

sustituyendo en la ecuacién {2.17) se encuentra directamente que

2
2 Bx ‘
Ci" = T'—T (2.2‘3)
¢

= ;'elocldad de propagacion de las ondas intermedias).

La velocidad de propagagion de las ondas intermedias s6lo depende de la
magnitud de la componente del campo magnético en la direccién de propagacién
de la onda y de la densidad del plasma.
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Los cambios en los parametros del plasma se pueden observar
sustituyendo la relacién (2.21a) en Ja ecuacién (2.19). Vemos coémo se

relacionan los cambios en la velocidad con los cambios en el campo magnético

duz .1 8Bz
e " ttTp- B (2.21b)

Donde los dos tipos de soluciones diferentes dadas por los signos significan
simplemente si la direccién de propagacién de Ja onda es paralela o
antiparalela a la direccion del campo.

En las ondas de Alfvén el cambio en ¢l campo magnético es ortogonal a
su direccién original, no hay cambio en la magnitud del campo magnético sino
s6lo en direccién. Por otro lado, tampoco existen cambios en las propledades
termodinamicas a través de tal onda. Los tnicos cambios que aparecen en una
onda de Alfvén son en la velocidad, y en la direccién de] campo magnético.

Las ondas de Alfvén son ondas transversales del mismo tipo que las ondas que

Fig.@.1) Tres ondas basl‘ca's“;ﬁu—ﬁ;{—?lmad*hi'dromagn'efi}':& compresible. Arriba,
una onda acustica longitudinal. En medio una onda magnetoaclstica. Abajo una
londa de Alfvén. [tomado de Burlaga.1971).

[ I

se propagan en una cuerda vibrante, como se muestran en la figura (2.1) en
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Ja parte inferior.

Frecuentemente se da una expliacién fisica de las ondas de Alfvén u.
ondas interdmedias en términos de una cuerda vibrante, ya que la onda es
lineal y puramente transversal. En una cuerda, la velocidad de propagacién
de la ondas esta dada por la raiz cuadrada de la tensién sobre la densidad
(co’= To/po). La analogia en e] medio MHD es debido al] campo magnético. En
el capitulo 1 se mencioné que en un fluido solamente se pueden propagar
ondas longitudinales ya que por definicién el fluido no tiene esfuerzos de
corte. Sin embargo, en éste caso el hecho de que las lineas del campo
magnético estén congeladas en el fluido conductor modifica la “elasticidad”
del medio, ahora no solo el medio responde a cambios de presién sino que el
campo magnético tiene una "tensitn” a lo largo de sus lineas de campo
congeladas. Como la tensién a lo largo de la direccion de propagacién esta
dada por Bx’/an , comprobamos que esta descripcién es completamente
consistente con el resultado dado por la ecuacién (2.21a), Sin embargo,
mientras que la cuerda puede vibrar en cualquier direccién ortogonal a la
direccién de propagacién de la onda (de la cuerda), las ondas de Alfvén
corresponden a cambios en el campo magnético dnicamente en una direccién (z
en este caso). Entonces, en el caso de la cuerda ordinaria vibrando en
realidad tenemos dos modos independientes los cuales tienen la misma
velocidad de propagacién. En el plasma, solamente un modo corresponde a los
cambios ortogonales del campo magnético que es propaga a la velocidad de
Alfvén. Las ondas en donde cambia la componente y-ésima del campo magnético
también existen pero dan lugar a esfuerzos longitudinales, y como resultado
su velocidad de propagacién se modifica.

2.2. b) Ondas rapidas y lentas

En este inciso manipulando ahora las otras ecuaciones que involucran cambios
tanto en las componentes X comec en las componentes y, vamos a obtener dos
tipos de ondas las cuales se propagan a velocidades diferentes, pero tienen
caracteristicas fisicas similares :

v-(pux)=§[-c-%§- 0poux]=0 (2.14)

dux P 1 8by _
-po C BxX ’W*:;By i 0 (2.15)

x>
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2 po € -g—)-‘:L + o Bx g:’ =0 (2.16)
A, - dby dux _ duy
x c F‘ + By 3x Bx Bx =0 (2-18)
' _ Po [ 2 _,
P'=7 o p' =ca p (2.20)

En principio vamos a despejar la velocidad de propagacién € de éstas ondas.
Multiplicando la ecuacién (2.14) por C y sustituyendo en ecuacion (2.15) se
obtiene :

2 8p 8P By &By
ax ax [} ax ’

utilizando la ecuacién (2.20) y dividiendo entre &8p/3x cbtenemos una

expresion cuadratica conveniente :

2, By ax 8By

2
€= co a 8p ax

2_ 2 By ax dBy
C-co = 2x ap X

ésta es una relacién importante que vamos a utilizar para conocer C, sin
embargo, es necesaria otra relacién que se obtiene anilogamente usande las
relaciones (2.16) y (2.18)

2 2 dux 8x
¢ -C =CB 7~ a5y

{donde C1 es la misma definida por la ecuacién (2.21a}).

Usando los dos resultados anteriores se obtiene una ecuacién cuadratica para
la velocidad de propagaciéon C de la onda

2
(- ch (c-oh = c’f—: (2.22)

Procediendo de una manera andloga, esto es, manipulando de forma conveniente
las ecuaciones es positle encontrar otra relacibn cuadratica para la

velocidad de propagacién’C

2
(- (-’ )= c’%"i- (2.23)



Bo®

P = velocidad de Alfvén

en donde Cuz =

Las ecuaciones (2.22) y (2.23) son dos sistemas cuadraticos para la
velocidad de propagacién de la onda C, del que resultan dos magnitudes de
velocidades diferentes y a cada magnitud le corresponden dos soluciones
(misma onda pero direcciones opuestas de propagacién).

Como el lado derecho de las igualdades anteriores (2.21) y (2.22) es
positivo entonces los elementos del lado izquierdo deberan tener el mismo
signo, 6 ambas positivas 6 ambas negativas. Esto implica que del sistema de
ecuaciones anterior se obtengan dos resultados distintos para la velocidad
de propagacion de la onas C.

De (2.22) se obtiene dos soluciones a la velecidad que significan dos

tipos de ondas distintos :

) ondas lentas

2 2 2 2
CL™s Ca -CL”S co ,

esto es, las ondas lentas son son lamadas ast porque son més lentas que las
ondas intermedias y mas lentas que las ondas sonoras

it) ondas rapidas

2 2 2 2
CR & Ca C. E Co
Antes de discutir el significado fisico de ambas soluciones, examinemos
ahora los cambios en las propiedades del flujo que ocurren a través de estas
ondas. En estos modos, al contrario de las ondas de Alfvén, no hay cambios a

lo largo de la direcién 2z

duz 8bz
3% Bx =0

Para estos modos el campe magnético pe}'manece en el plano formade
originalmente por el campo magnético y la direcciSn de propagacién de Ia
onda. Para las ondas réi)idas ¥ lentas existen en general cambios en ambas
componentes de la velocidad ux y uy . Por lo que estas ondas son
parcialmente transversales y parcialmente longitudinales.

Las ondas rapidas tienen una velocidad de propagacién mayor que la
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prbpagaciOn ordinaria del sonido, esto se sigue de que en esta onda los
cambios en el campo magnético &by/dx tienen el mismo signo que los cambios
en la densidad. En cambio, para una onda lenta los cambios son en sentidos
opuestos. Debido a que la presién magnética y la presiéon hidrostatica actian
simultaneamente y en el mismo sentido, la velocidad de una onda rapida es
mayor que la del sonido; sin embargo, la velocidad de una onda lenta es
menor a la del sonido ya que que la presién magnética y la del gas actian en
sentidos opuestos contrarrestandose. En la figura (2.1) se muestran
cualitativamente ondas MHD propagdndose a través de un plasma; los dibujos
de arriba ejemplifican una onda MHD compresiva que se propaga en dos
direcciones distintas con respecto al campo magnético; la perturbacion de
abajo es una onda de Alfvén 6 intermedia de la cual se hizo mencién

anteriormente. ¢
Piston /

~

o

ax
Slow compression Fast compression
z -Intermediate
e ———
P —————
e
1
'
—L. X
I {a) (b)

Fig.( *.2) Tres ondas MHD se propagan lo largo del eje X. Las proyecciones de
las lineas del campo magnético sobre el plano (xy) y (xz) en un tiempo t' se
muestran en el caso cuando la onda rapida al igual que la lenta son
compresivas. Los cambios en el campo magnético y la velocidad se ilustran en
'el diagrama vectorial. Incialmente el campo magnético se encuentra en el
plano (xy). Puede observarse como los tres cambios en la velocidad son :
imutuamente ortozonales. {tomada de Kuokel,19661.. ____ .. __. :

La figura (2.2) ejemplifica los tres tipos de ondas MHD. Se produce una
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perturbacién que excita los tres tipos de onda simultineamente. La figura
muestra cémo comienzan a separarse en el diagrama x - t . Después se
muestran las proyecciones de las lineas de campo magnético sobre los planos
X-y ¥y x-z en un tiempo t' en un caso donde ambas ondas rapida y lenta son
compresivas. La direccion de los cambios en velocidad y de campo magnético a
través de las tres ondas se ilustran en el diagrama vectorial. El campo
magnético inicial Bo y los cambios producidos en la velocidad dus y Sur
estan en el plano x-y.

Particularmente importantes para el estudio de los choques transitorios
en el medio interplanetario son las ondas répidas, ya que los choques
formados por éstas son los que se observan con mayor frecuencia en el viento
solar. Las ondas rapidas son parcialmente longitudinales y parcialmente
transversales, podemos analizar sus aspectos longitudinales y transversales
por separado. Los aspectos longitudinaies se encuentran puramente en la

ecuacitn de momento (2.15)

Jux 8 1 2
-pocn—a-;‘--*'ﬁ—[P*;—'—-Bylto . (2.15)

Utilizando la ecuacién de continuidad (2.14) es facil mostrar que :

2 2 1 {(8By/8x)} _ .2 1 [8By
CRSCO +-.-;(—(-6—P—M—xy—]-m+ Ti-'{-ép—] . (2.16)

(donde 8 denota cambio)

de este resuitado, como se habla comentado anteriormente, se observa que Ja
velocidad de propagacién de las ondas rapidas y lentas resulta tanto de los
cambios de presién del gas como de la presién magnética divididos entre los
cambios de densidad.

De la misma forma los aspectos trasversales se obtienen de la ecuacion
de momento de la componente 9 {2.16) y de la ecuacién (2.18) se obtiene upa
relacién andloga al resultado anterior pero en términos de los cambios

transversales
. Ccr 2 2
Cz - . C1 - Ci
LI By {8p/8x} l-ﬁ--ﬂ)—
po {8by78%) po 8By

Como puede observarse si no hay cambios en la densidad (3p=0) entonces la
velocidad de propagacién se aproxima a la velocidad de las ondas
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intermedias. Esta expresién muestra cémo, si 8p y &By tienen el mismo
signo, entonces la velocidad de propagacién C es mayor a aquella que se
tiene cuando los cambios &p y &By tienen signos opuestos, el primer caso
corresponde a la ondas rapidas mientras que el segundo corresponde a las

ondas lentas.

~
o
“n

il’:

t.
= o
L}

oy
=3

L Ld

Fast

" Tintermediate :

Fig.(2.3) Diagramas de Friedrichs. Gréifica en coordenadas polares que muestra
la dependencia de las tres ondas MHD con el 4ngulo entre la direccién de
propagacién y el campo magnético, para varios valores de la razén entre la
velocidad del sonido y la2 velgcl; ad de Alfvén . Las velocidades se han
‘normalizado con resnertn a { “+ “)"“Itomada de Kunkel,1966)]

!

Por otro lado la efigura (2.3) muestra los famosos diagramas de
Friedrichs, que permiten ‘analizar brevemente los valores limites cuando co»
Ca y coe Ca, que corresponden a los casos en donde la presion del gas es
mucho mayor 'y mucho menor que la presién magnética respectivamente. Cuando
Co» Ca , la velocidad de propagacién de la onda ripida se aproxima a la
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velocidad del sonido. Lo cual concuerda con lo que uno esperaria, ya que el
campo magnético en este caso no debe alterar sensiblemente la velocidad del
sonido. En el mismo limite, 1a onda lenta tendrd una velocidad de
propagacién muy pequefia comparada con ce Y su velocidad de propagacién se
aproximard a Ci1 . En otras palabras conforme el cociente entre la presién
del gas y la presion magnética se incrementa, entonces la rapidez de la onda
jenta y la de Alfvén tienden al mismo valor. En el limite contrario co« Ca,

la rapidez de la onda rapida se aproxima a Ca.

Concluyendo nuestro analisis de las ondas lineales MHD podemos decir :

a ) Existen tres tipos distintos de modos de propagacién, los cuales
pueden clasificarse convenientemente segin la magnitud de su velecidad de
propagaciébn como rapidas, intermedias y lentas. Los cambios en la velocidad

del fluido a través de las tres ondas son mutuamente ortogonales.

b ) Para las ondas rapidas as{ como las lentas, tanto la velocidad como
el campo magnético permanecen en el plano definido por la direccién del
campo magnético inicial antes de la onda y por la direccién de propagacién
de la onda. Por otro lado, para las ondas intermedias u ondas de Alfvén los
cambios producidos tanto en la velocidad como en el campc magnético son

puramente en la direccién prependicular a este plano.

¢ ) Para el modo rapido, la presién magnética se incrementa cuando la
densidad se incrementa. Para el caso de la ondas lentas, un incremento en la
presion magnética corresponde a un decremente de densidad. A través de una
onda intermedia ni la presién magnética ni la densidad cambian.

3.2. ¢) Obéewaclones de ondas MHD en el medio interplanetario

Este inciso tiene como objetivo mostrar algunas de las primeras
observaciones de ondas MHD en el medio interplanetario. En las secciones
anteriores hemos desarro‘lo la teoria y ahora se trata de unir ésta a las
observaciones del medio iaterplanetario.

(a Ondas de Alfvén:

Uno de los mayores logros del estudio del medio interplanetario en sus
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comienzos fue mostrar que la teorfa MHD era aplicable a un plasma tan tenue.
Desde luego que los procesos fluidos abarcan tan solo un 4rea de estudio c.ler
la gran cantidad de fendmenos que ocurren ahi y teniendo en cuenta que la
aplicacion de la teoria MHD es limitada.

Unti y Neugebauer (1968) fueron de los primeros en informar sobre
observaciones de ondas de Alfvén en el medio interplanetario usando los
datos del plasma y del campo magnético obtenidos por el Mariner 2. Uno de
sus resultados se muestra en la figura {2.4a). Esta muestra un campo

magnético B (a partir de 19 valores promedio observados) en un sistema
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Fig.(2.4a) Observaciones de una onda de Alfvén. Esta muestra una forma de
tonda casi periédica con una fuerte correlacién entre la componente radial
{con respecto al Soi) de la velocidad VR y la componente radial del campo
‘magnético Bx. {tomado de Buriaga,i97i]. .
coordenado para el cual el campo promedio se encontraba a lo largo del eje z
y las fluctuaciones minimas fueron en el plano xy . La velocidad del plasma
tambien se muestra. Se puede observar una onda planamente polarizada casi
senoidal con 3B fuertemente correlacionado con V y 4B ortogoanal a § .
Usando Jas mediciones d@ B y de n (densidad) para obtener &V
encontraron uha correlacion con las perturbaciones de la velocidad medidas
(figura 2,3b) , Jo cual sugiere que (2.21b) se satisface. Sin embargo las
mediciones en la densidad, medidas suponiendo que la velocidad de flujo del
viento solar es radial, muestran un problema, ya que no satifacen la



condicién de que en una onda de Alfvén la densidad es constante {(n=cte)

(de

hecho la densidad estdA altamente correlacionada con V (figura 2.4b) pero

esto problablemente es un efecto del instrumento) [Burlaga,1971).
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Fig.(2.4b) Onda de Alfvén. La velocidad observada y la velocidad deducida a”

partir de

los datos de B

{fig .3a)

asumiendo que hay una onda de

1

|

Alfvénmuestran una buena correlacion. La densidad corregida es constante , '
como_se reauiere en una onda_de Alfvén. [tomado de Burlaga,1971]

La figura (2.5) muestra otros datos de plasma y campo magnético

interplanetarios obtenidos durante 24 horas por el satélite Mariner 5 .

Las

mediciones representan promedios de 5 minutos de las tres componentes de la

velocidad del plasma y del campo magnético en un sistema cartesiano de.

coordenadas,

con

la coordenada R apuntando hacia afuera del

Sol, la

coordenada T es ortogonal a R y paralela al plano de la ecliptica, y la

coordenada N es ortogonal al plano de la ecliptica. La magnitud del campo

magnético

y la densidad de protones n se muestran en la parte baja de

la figura. Este grifico rtvela cémo las variaciones de cada componente del

campo magnético estan’ altamente correlacionadas con las varlaciones en la

misma componente de la velocidad
estas variaciones como ondas de Alfvén aperitdicas, donde la clave para ésta
relacién es la ecuacion (2.21b) que indica que en una onda de Alvén los

‘e

Belcher y Davis (1971) identificaron



cambios de velocidad y del campo magnético en la misma direccién espacial
son  proporcionales. Las variaciones en la figura (2.5) no muestran
Gnicamente que &u y &SB sean proporcionales sino que la constante de
proporcionalidad dada por la ecuacién {2.2lb) coincide con el valor medido
dentro de la incertidumbre experimental. Este fenémenc se ha encontrado que
es comin en las observaciones del satélite Mariner 5. Las perturbaciones del

campo magnético b muestran una fuerte tendencia estadistica a ser

B o ~+

VI U W | {
t +——t +—t—t—+t oON

[ 23

. o TIME (HRS) . - Lo
Fig.(2.5) Promedios de cinco minutos de las componentes del campo magnético,
de la velocidad de! plasma, de la magnitud del campo magnético y de la :
densidad de protones observadas por el Mariner S.[tomada de Hundhausen,1972] . 4

transversales al campo megnético promedio, como uno espera para las ondas de
Alfvén. Los periddos de las variaciones observadas varian desde #4h , hasta
el limite de resolucién temporal del aparato, =l1Omin ; esto implica
longitudes de onda que van desde 5x10%m  (0.03 UA) a mas pequefias
[Hunhausen, 1972].

b) Ondas rapidas:

Cuando se tiene una onda rapida propagandose en direccién normal al campo
magnético, se le llama onda magnetoacistica por su anadlogo obvio que tiene
con las ondas sonoras. _' Burlaga (1968) presenté evidencias de ondas
magnetoacisticas a partir de las observaciones de los magnetémetros del
Pioneer 6. Estas se muestran en la figura (2.6) donde se pueden ver
oscilaciones en Ja magnitud del campo magnético B pero no en su direccién

B/B , como uno espera en una onda rapida,propagindose normalmente con
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respecto al campo magnéticoo La densidad del plasma estd en la parte
intermedia de la grafica pero se puede observar que la precisién de las
mediciones no es la adecuada para medir las pequeflas oscilaciones que uno
esperarfa ya que tanto la densidad como la temperatura deberian oscilar en
fase con B . Las mediciones en la temperatura sugieren un maximo cuando se
da un maximo de compresién pero sin embargo la resolucién no permite
asegurarlo con certeza. Debe uno notar que en mediciones de plasma como ésta
serfa necesario al menos una precisién en el espectro de al menos 2 datos
por minuto, ya que 8n/nxAB/Bx0.1; la densidad seria necesario medirla con

una incertidumbre apreciablemente menor de un 10%. (Burlaga, 1971)
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Fig.(2.6) Observaciones de wuna onda de' compresibn que

probablemente es una onda réapida propagandose ortogonalmente ala

direccion del campo [tomada_de Burlaga. 19711 . . -
Finalmente la figura (2.7) muestra otro registro de una onda rapida
propagandose a través del medio interplanetario. Donde se observan cambios
periédicos tanto de la magnitud como de la direccién del campo magnético, a
la vez que los cambios dg densidad (de presién) tienen el mismo signo que
los cambios de intensidad en el campo magnético, lo cual es la

caracteristica que distingue a las ondas rapidas de las ondas lentas.
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2.3 DISCONTINUIDADES EN FLUJOS MAGNETOHIDRODINAMICOS

Al igual que en el capitulo 1, cuando para estudiar el flujo del fluido a
través de la onda de choque se invocaron los principios de conservacién del
flujo, en el caso MHD se hace lo mismo. Esto es, para saber lo que estd y no
esta ‘permitido cuando se propaga una discontinuidad a través de un medio
conductor, se utilizan los principios fisicos mas poderosos, en. este caso
las leyes de conservaciéon que emanen de aplicar las ecuaciones MHD al plano
de discontinuidad.

Como en el caso hidrodinamico los flujos de masa, momento y energia
deben ser continuos a su paso por la discontinuidad, esto es, toda la masa,
el momento y la energla que entran por un lado deben ser iguales a la masa,

el momento y la energ!a'q;xe salen por el otro.
[ p Un ] =0 (2.16)

esta ecuacién representa la conservacién del flujo de masa, donde un denota
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la componente normal de la velocidad al plano de la discontinuidad y los
paréntesis cuadrados significan la diferencia entre el flujo de un lado y el
del otro.

En el caso de la ecuacién de momento (2.12), fijandose en sus
componentes,  es facil notar gque puede expresarse en términos de una

componente normal a la discontinuidad y una tangencial a ésta.
[ P+ p un® + (B~ Bal)/an ] =0 (217
[ P un ut - Bn Bv/en ] =0 (2.18)

y el flujo de energia donde la componente debida al campc magnético esta

dada por el vector de Pointing en términos de la aproximacién MHD.

2
[p un (172 u’+ W)+ un-?—.— - Bn ".: ] =0 (2.19)

El subindice t denota la componente tangencial a la superficie, la cual
puede tener cualquier direccién sobre el plano de la superficie de la
discontinuidad y por eso se dencta como un vector.

De la ecuacién (2.4) es inmediato, como en el caso de una
perturbacién propagandose a lo largo del eje x del inciso anterior (ecuacién
2.13).

[ Bn ] =0 (2.20)

y por otro lade, como estamos ubicados en el sistema de referencia del plano
discontinuo, entonces el sistema es estacionario, de (2.3) y (2.9) se

obtiene que

[Bnut-ltun]IO (2.21}

Usando la ecuacién de continuidad (2.16) y 1a de Bn (2.20) es conveniente

escribir estas .ecuaciones abmo :
[r]# <]
i[] -

.17

(2.18)
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2
3 [w v 172 §27p% 12 wbe B ] = —?T"; [Bt'ul] (2.19)

anp
Bn [ Ilt] = 4 [ Bv/p ] (2.21a)
[ unB - Bnu ] =0 (2.21b)

(donde 4 denota el flujo de masa a través del plano, esto es § = p un )

Estas ecuaciones, junto con las ecuaciones (2.16) y (2.20) forman el sistema
fundamental de ecuaciones MHD. Discutiremos a continuacién tres casos de

discontinuidades MHD de particular interés para la tesis.
2.3. a) Discontinuidad de contacto :

En este caso no hay flujo de masa ( = O) a través de la discontinuidad, el
fluido se mueve paralelamente a la superficie de discontinuidad. Sin embargo
Bn#0, esto es, hay conexién magnética entre ambos lados. De analizar las
ecuaciones anteriores bajo estas dos suposiciones, se obtiene que en este
caso la velocidad (ec. 2.22), la presién y el campo magnético (ec. 2.17)
deben ser continuos. Sin embargo, la densidad (ec. 2.17) {y por lo tanto la
temperatura, la entropfa, etc.] pueden tener cualquier discontinuidad. Esto
es, por una discontinuidad de contacto se entiende simplemente la frontera
entre dos plasmas con diferentes densidades y temperaturas, pero unidos por
un campo magnético. Esta discontinuidad es de particualr interés pues ests
relacionada con algunos modelos de propagacién de perturbaciones en el medio
interplanetario, como veremos en el préximo capitulo. La discontinuidad de

contacto se expresa como :

im0 , Bnwo

CIRCI P O B S P

2.3. b) Discontinuidad tangencial :
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En este caso no hay flujo de masa ni tampoco conexién magnética, esto es
§ = 0 y Bn = 0 . Entonces, tres de Jas ecuaciones se satisfacen
idénticamente (ecs. 2.18, 2.19, 2.22) que es completamente analogo a lo que
se da en la dinAmica de fluidos ordinarios. En esta discontinuidad la
velocidad y el campo magnético son tangenciales y pueden tener cualquier
discontinuidad tanto en magnitud como en direccién. Las discontinuidad en
densidad puede tener cualquier valor, pero la densidad de presién debe

relacionarse con Bt mediante la ecuacién (2.17), de modo que

1 2] _
[P + ;-;B!]—O

Las discontinuidades de las otras cantidades termodinamicas (entropia,
temperatura, etc.) estan relacionadas con p y P por la ecuacién de
estado. Resumiendo, la discontinuidad tangencial podemos expresarla como :

i=0 , Bn=0

[re g [u]eo . [n]eo o [o]0

Burlaga (1968) informé sobre algunas observaciones posibles de
discontinuidades tangenciales en el medio interplanetario. La figura (2.8)
muestra una regién con al menos tres discotinuidades las cuales fueron
observadas por la nave espacial Pioneer 6 . Las superficies de
discontinuidad se movian al pasar por la nave espacial practicamente en
forma radial, alejandose de]l Sol con una velocidad «400km/s . Aparecen
decrementos abruptos en la magnitud de la intensidad del campo magnético con
incrementos simultaneos en la densidad 'de protones.({Burlaga,1971)

2.3, ¢) Onda de choque

Finalmente, una discontinuidad de importancia para esta tesis es la onda de
choque que se discutira.'detalladamente en el proximo inciso. Sin embargo
podemos adelantar aléunos resultados, los cuales son evidentes de la
superficie ( 4 = 0) pero la densidad no es continua ( [p]#0 ) . La
componente normal del campo maghético puede ser cero o no y cuando Bn20, de
las ecuaciones (2.18) y (2.22) vemos que los vectores (Btz - Bu) ¥y
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(Bt2/p2 - Bu/pi) son paralelos al mismo vector (ut2 - wu) y por lo

tanto entre ellos. Entonces se sigue que Bu y Bt2 son paralelos, esto
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Fig.2.8) Observaciones de tres discontinuidades tangenciales. Las
idiscontinuidades estan indicadé por las lineas punteadas. El hecho de que .
|l| y n (densidad) sean proporcionales indica que la presién es constante y .
no cambia__através de las discontinuidades. [tomada de Hunhausen,1972]

es, los vectores B1 y Bz y la normal de la superficie son coplanares, a
diferencia de los que pasa en general en las discontinuidades tangenciales.
Este resultado también se obtiene si Bn=0 ; en este caso directamente de

la ec. (2.21a) se sigue que
[§
. Bu Bt2

Pl p2

Este es un resultado importante y es conocido como el teorema de la

coplanaridad. Veremos en el pré6ximo capitulo cémo se utiliza para inferir la
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direccién del frente de choque a partir de las mediciones de los satélites

'dé las ondas de choque interplanetarias.
2.4 ONDAS DE CHOQUE MAGNETOHIDRODINAMICAS

En el capltulo I se vié como en los flujos supersdnicos tienden a aparecer
planos a través de los cuales ocurren cambios significativos en las
condiciones del fluido, los cuales se producen en forma préacticamente
discontinua. Estas discontinuidades se llaman ondas de choque. E! estudio de
las ondas de choque se ve grandemente facilitado por dos propiedades
importantes : las propiedades a través de Ja onda de choque son
independientes de la estructura detallada de la onda, ya que las leyes de
conservacibnh  proporcionan relaciones algebraicas en términos de las
condiciones corriente arriba y corriente abajo del flujo a través del choque
y, esto es, las ecuacicnes de Rankine-Hugoniot, por otro lado, las ondas de
choque son muy delgadas comparadas con las dimensiones tipicas del fluido y
pueden entonces ser tratadas como planos a través de los cuales las
propiedades del fluido cambian discontinuamente.

En realidad, la teorfa de las ondas de choque no es sino una extensién
de! andlisis de la propagacién de las perturbaciones lineales en el medio,
es por ello que tanto en e} capitulo [ como en éste, se comenzé derivando
las propiedades de las ondas lineales. Sin embargo es importante resaltar
que el caso magnetohidrodinamico es considerablemente mé&s complejo que el
caso ordinario gasdindmico. La presencia de} campo magnético en el plasma
define una direccién privilegiada dentro de éste, entonces la velocidad de
propagacién de la onda, asi como los cambios que produce, dependerdn de su
direccién relativa al campo magnético. De hecho, como vimos, la presencia
del campo magnético permite la existencia de-tres tipos distintos de ondas
de amplitud pequefia, a diferencia del caso donde no existe campc magnético y
se tiene un dnico modo que se propaga a la velocidad de! sonido.

Para determinar las caracteristicas del choque se procede de manera
andloga. Se escoge un sistema de referencia moviéndose a la velocidad del
choque y se “dibujan” "dos planos paralelos al frente del choque, uno
" adelante de éste y otro atrds. Como en un flujo estacionario no puede
existir una tasa neta de acumulacién de masa, de momento, ni de energia o de
campo magnético, entonces las relaciones entre estos dos planos determinan
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las relaciones de salto que se vieron en el inciso (2.3).

o]

0 (2.16)

2 -1 1 2] _

[P]o‘ [p]#—'T[Bt]-O (2.17)

s Bn
;[ut] = —QT[B"] (2.28)

2 Bt ? B

i [ W+ 172 §2/p% 12 w’s e | = —‘% [ Br-ut ] (2.19)
[ Bn ] =0 (2.20)
Bn [ ut ] = 4 [ Bvp ] (2.21a)
[Unn - Bnu]IO (2.21b)

Este conjunto de ecuaciones son suficientes para determinar, si todas las
condiciones de un lado del plano son conocidas, las condiciones al otro lado
del choque. Esto quiere decir que conociendo la velocidad del choque ast
como las condiciones termodindmicas y magnéticas del flujo antes del paso
del choque es posible conocer entonces cémo el choque transforma al fluido.

La solucién de estas ecuaciones es un proceso complicado'. En la
discusiéon que sigue vamos a describir algunos resultados generales de las
condiciones de saito en las ondas de choque MHD, con el objetivo de entender
cualitativamente como influyen los difentes parametros en el comportamiento
de los choques MHD.

Analogamente al! caso hidrodinamico, las ondas de choque MHD son siempre
compresivas. En el caso MHD, las soluciones a estas ecuaciones son de dos
» Pana el lector interesada en la deduccitn de las ecuaciones de
Rankine-Huganit MHD puede consubtan la tesio de R. Pérey (uen baiblagnafla)
dande se muestna tamdién una salucién analitica aproximada ¢ atha numénica
de eatas ecuacionea.
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tipos : choques rapidos y choques lentos. De la misma forma que en los
choques hidrodindmicos existe el Iimite sonoro, en este caso el Ifmite
respectivo para los choques rapidos y lentos son las ondas rapidas y las
ondas lentas de la seccién (2.2).

Los cambios producidos per las ondas de choque en el campo magnético
son cualitativamente los mismos que se producen en las ondas compresivas de
amplitud pequefia tanto rapidas como lentas. La componente tangencial del
campo magnético se incrementa a través del choque rdpido pero disminuye en
el choque lento. Y como se mencioné en la seccién (2.3) el campo magnético
que sigue al choque se encuentra siempre en el plano definido por la
direccién de propagacién del choque y el campo magnético inicial (teorema de
la coplanaridad).

Ya que en las ondas intermedias no se producen cambios en la entropla
del medio y éstas no se empinan para formar discontinuidades, entonces no es
conveniente referirse a las ondas intermedias como ondas de choques, pese a
que en ocasiones se propagan como perturbacién cuasi-discontinua que rota al
campo magnético a través del plano de la onda, a este tipo se le llama
discontinuidades rotacionales las cuales sin embargo no vamos a discutir en
la tesis. Entonces si escogemos nuestro sistema de referencia de la misma
forma adecuada como en las secciones anteriores y excluimos a este tipo de
perturbacién como un choque MHD, la componente Bz del campo magnético antes
y después del paso de una onda de choque siempre serd cero, puesto que tanto
las ondas rdpidas como las lentas no alteran nunca esta componente.

2.4. a) Ecuaciones de Rankine~Hugoniot MHD

Las condiciones al frente del choque pueden escribirse con cuatro parametros
unidimensionales; éstos son : B = co/CaA , Mt y Mat , ©@ , ¥y ¥ . Donde
co/CA es el cociente entre la presién del gas y la presion magnética; Msi es
el numero de Mach sénico y Mar es el numero de Mach alfvénico los cuales
manifiestan la intensidad del choque al iguaf que en el capitulo | ; er =
tan"'(Byi/Bx) es el angto entre la direccién de propagacién del choque
con respecto al campo ’m.agnetico inicial (recordando que al igual que en la
seccién (2.2) se escoje un sistema de refencia tal que la perturbacién se
propaga a lo largo de la direcciéh x ; y el campo magnético inicial esta
comprendido en el plano (x,y,0) ); y finalmente y es el cociente de los
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calores especificos del fluido. Al trabajar con las relaciones de saito

anteriores y con un poco de paciencia se obtienen las ecuaciones de Rankine

Hugoniot-MHD

2 1-Mat
tan‘ez = — Wai(pz 7pi (p?/Pl) taner (2.22)
P2 tanzez
—P——-= v Ml (1 - (pl/pz)) +1+8 ( -——7—‘ ] (2.23)
tan el

2
P2 _ U%ﬂ (lnané:)-(lﬂatzlez))(l +B [1 [::::J ] 21 pz l ] ]
P1 2
p2 - 2
[[—p—‘-] (1+tand1) (utanez)) 1-1 [—7 ) (2.24)

Este sistema sclamente se resuelve numéricamente o mediante aproximaciones,

es por ello que una descripcién completa de las relaciones de choque de
éstos parimetros requiere un gran numero de graficas. Tomaremos el caso de
un gas ideal donde y=s/3 y estudiaremos algunas graficas de valores
seleccionados de otros parametros para visualizar cualitativamente su
comportamiento.

En principio, cuando una onda de choque se propaga en direccion
paralela a la direccién del campo (6 = 0°) (dibujo superior de la figura
(2.1)) uno esperaria que su comportamiento fuera andlogo a un choque
ordinario (un choque hidrodinamico), ya que en este caso el campo magnético
no estd ejerciendo fuerza sobre el movimiento del fluido. Sin embargo, esto
no es necesariamente cierto. Si el campo magnético es lo suficientemente
intenso, puede aparecer una componente nueva del campo magnético tangencial
al plano del choque en el flujo chocado. Tales choques se ‘Tlaman choques
switch-on, esto es, surge una componente tangencial del campo que antes no
existia, [Esta caracteristica corresponde a los choques rapidos, pues
corresponde a un aumento eén ¢l campo magnético. Por otro lado también existe

el choque conocido como, "swith~off", en donde la componente tangencial del

[ §
campo antes del choque es finita y después del choque la componente
disminuye o se hace cero; esto corresponde a los choques lentos.

La figura (2.9) muestra cémo la componente normal del campo magnético

siempre es continua, mientras que la componente tangencial no lo es en
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general. El vector del campo magnético cambia de direccion al cruzar la onda
de choque, esto es, se refracta. El factor de doblamiento (a} se define

como:
« = Btz
Bt

Como se mencioné anteriormente, en un choque rdpido la magnitud del campo
aumenta mientras que en un choque lento disminuye, como lo hacen sus
respectivas ondas compresivas lineales (esto se discutién en la seccién
((2.2)). Asi pues en un choque rapido @« 2 | y el campo magnético se aleja de
la normal, mientras que en un choque lento as! o incluso a=0 y el campo

magnético se acerca a la normal.

Bz > B1 Bz < B:

Fig.' 9) Refracciéon del campo magnético en un choque rapido y en un choque
lento.

2.4. b) Choques rapldos ¢

Discutiremos ahora algunos aspectos importantes de los choque rapidos que
son los de mayor interés en el estudio del medio interplanetario puesto que
son los que se observan con mayor frecuencia. En general hay dos situaciones

limite en relacién a la direccién de la propagacion del choque y del campo
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magnético :

i) Choques rapidos ortogonales (e1=90") :

En este caso, donde solamente se tiene campo magnético ortogonal a la
discontinuidad, se observa que la presencia del campo magnético incrementa
fa presion total del fluido por B%/en y la energia como B*/am . Un
resultado muy importante es que el incremento de presién producidc al paso
del choque es menor al caso hidrodindmico, esto es, la intesidad del choque
disminuye al aumentar la magnitud del campoc magnético. En la tabla 2.1 se
muestran algunos resultados numéricos para este caso (en donde se tomé
¥=5/3) la cual es interesante comparar con la tabla 2.! de] capitulo anterior
ya que para chogues con la misma violencia [mismos nimeros de Mach) se

obtienen en el medio perturbaciones diferentes.
! -

‘ tabla 2.1 ': valores de (p2/p2) = (u1/uz) = (B/B1)

M
cuk 1.5 2.0 3.0 4.0 5.0

: 0.1 1702 | 2.264 | 2.974 | 3.346 | 3.554 !
| 0.2 1.693 | 2.247 | 2.9535] 3.329 | 3.540
i 0.5 | 1.674 | 2.214 | 2.193 |3.294 |3.512

1.0 | "1.658 | 21857 [2.877 | 3.262 |3.487 ;
! 2.0 |7 1643 | 2.159 | 2.845 | 3.234 | 3,464 |
; 5.0 | 163071 2037 |2.817 {3.208 [3:243 i

{donde M =[u12/(CA20 Coz)]uz nimero de Mach magnetosénico) I

En la figura (2.10) se muestran graficamente el comportamiento de algunos
choques rapidos ortogonales. La razén de las densidades parece relativamente
insensible a las variaciones entre la razén de las presiones, Para los
choques débiles ei cociente debe aproximarse a la unidad mientras que para
choques fuertes {velocidades supermagnetostnicas Mi muy grandes), las curvas
se aproximan al limite para el cociente de dengidades que en este caso es 4.

En el limite del choque fuerte, las curvas deben tender a aproximarse
unas a otras, ya que el ﬁujo de energia cinética es grande comparado con la
energia magnética y pof' lo mismo el cociente tiende a cero. Los cambios de

temperatura a través del choque han sido normalizados con respecto al flujo

* tomada del libro de Ferraro (ver biblografia).
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de energia cinética incidente, En el limite de ondas de choques muy
intensas, practicamente todo el flujo de energia del fluido entrante (15/16)
se convierte en energia térmica en el flujo chocado. En el limite de choque
débil el cambio de temperatura debe tender a cero. Es interesante notar que
para el caso de choques con intensidad intermedia, el cambio de temperatura
es significativamente menor en el caso de un campo magnético fuerte (B<1)
que en el caso de un campo magnético débil al frente del choque. Esta
diferencia puede entenderse por el hecho que la densidad de energia
magnética es mayor al frente que detrds del choque; entonces en el caso de

campos magnéticos fuertes, parte de la energia cinética inicial se convierte

{a)

Vn )
e M=Cn . 1
Fig.. .10} Choques rapidos propagandose perpendicularmente con respecto al
campo magnético. (a) la gazén entre la densidad y el campo magnético; (b) el
cambio en la entalpla normalizado con respecto a la energia cinética inicial
del flujo al frente del choque Ambos graficas estan graficadas contra el
nimero de Mach magnetosénico (y=5,3).[tomada de kinkel 1966)_ __..___. . ...

en energia magnética y una cantidad pequefia se convierte también en energia

térmica. Es una propiedad de estos choque ortogonales que la presencia del
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campo magnético tiende a reducir el cambio de temperatura ya que gque parte

de la energia debe ir al campo magnético.

{l) choques rapidos paralelos (e = 0°) : La figura (2.11) muestra el
comportamineto de un choque paralelo rapido para distintos valores de sus
parametros tomando el caso especial de un gas ideal con y=5/3 . Es

{ﬂ‘ T T T

L2 ]

2
LV
<
o
T T T

-
”
-
o —
o

[~
*»

CulT2-T7)

(=4
o

Vi1
M= -2l
TGy

Fig.(A.11) Choques rapidosy propagandose a lo largo del campo magnético. (a)
razén de densidades; (b) raz6n de la componente tangencial del campo
magnético y la componente normal al choque; (¢) cambio en la entalpfa, todo
graficado contra el nimero de Mach, [tomada del Kunkel,1966]. . R

interesante notar que cuando c1/Cat=0 (un campo magnético muy intenso) y el
numero de Mach es mayor que dos, no existen soluciones fisicas posibles. Las
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ondas de choque réapidas dejan de ser del tipo "switch-on" cuando co« CA. En
el intervalo de las ondas “switch-on" tanto la temperatura como la densidad
posteriores al choque son menores que las que corresponderfan al caso de un

o}

T T T T

81&0"/ 45°,

"y
4}
~J

%

n Va
T b

Fig.(2.12) Choques répidos propagandose dentro de un gas frio ( / .=0) para
,una direccion arbijtraria con respecto al campo magnético. (a) razén de
densidades; (b) razén de magnitudes del campo magnético; (c) entalpia detras
;del choque. {tomada de z(unkel,l%ﬁl — R

choque ordinario. Esto se debe a que parte de la energia cinética del choque
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ESTA TESIS RO Do
SAUR DE LA BLIOTECH

Es de esperarse que la magnitud de la componente magnética que se crea

se transforma en energia magnética.

en el choque dismihuya por dos motivos : si disminuye la intensidad del
choque {(Misl) ; o si el choque se vuelve tan rapido como para convertirse en
ordinario, esto es el choque deja de ser del tipo "switch-on" y se convierte
en hidrodindmico. Esto quiere decir que la magnitud de la componente
tangencial del campo magnético detras del choque debe tener un méaximo en
algun choque intermedio (un nimero de Mach intermedio).

En la figura (2.12) se muestran las graficas de la variacién de los
parametros anteriores ahora con el angulo de incidencia e1 para el caso
especial donde co/Ca = O . Como puede uno observar, no aparecen nuevos
efectos muy marcados. Las diversas curvas intermedias entre los parametros
01=90" y e1=0° se acomodan entre los dos extremos. Como las curvas que
tienen angulos grandes tienden a juntarse rapidamente con la curva iimite
90°. entonces los choques que tienen una inclinacién cercana a los 90°pueden
aproximarse muy bien pensindolos como choques ortogonales donde sus calculos
son mas simples. Observando la curva unc puede notar que la razén entre la
magnitud del campo magnético antes y después del choque siempre es mayor que
la razén entre las densidades, nuevamente la energia del choque se la lleva

la componente magnética.
2.4, ¢) Chogues lentos

Algunas propiedades de los choques lentos se muestran en la figura (2.13)
donde se muestran las propiedades de las ondas de choque "switch-off" como
funcién de un valor fijo del angtlo inicial e1 para varios valores de la
relaci6bn co/Ca. Ya que las onda de choque "switch-off" se propagan a la
maxima velocidad permitida a los choques lentos, esto es, a la velocidad
intermedia, entonces las ondas de choque "switch-off" son los chogues lentos
mas intensos posibles. Cuando se propaga a lo largo del campo magnético,
entonces no hay componente posible con la cual hacer "switch-of ", entonces
para una razén de co/Cadl se tiene un choque ordinario propagandose con una
velocidad de Mach igual .a Ca/co. Para co/Ca mayor que la unidad, las ondas
intermedias y las ondas lentas se propagan a la misma velocidad, por lo que
la velocidad de propagacion de las ondas de choque "switch-off" debe ser igual

a la velocidad de las ondas intermedias. La onda de choque es por lo mismo
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débil y los cambios de densidad y temperatura deben ser nulos. Para &ngulos
grandes entre la componente normal del choque y el campo magnético, la
velocidad de propagacién se hace muy pequefia (esto es inmediato de los
diagramas de Friedrichs). En este limite, el balance de presién debido al
paso de la onda es casi totalmente realizado por la presién hidrostatica del
fluido se requieren solo cambios pequefios de densidad debidos a cambios de

presién del gas para igualar los cambios de presion magnética.

T v Rl
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Fig.(213) Choques lentos de maxima intensidad (switch-off, Byz=0). (a),
razéon de densidades; (b) cambio en la entalpia normalizado con respecto a la
energia magnética por unidad de masa que se encuentra antes del choque

[tomada del Kunkel,1966]. .
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" 2.4, d) Observaciones de choques en el medio interplanetario

De los primeros reportes de observaciones se encuentran el de Olgive y
Burlaga (1969) reconocieron un choque rapidoc ortogonal en el viento solar

usando los datos del campo magnético medidos por el satélite Explorer 34. La

§ o March 23.1966 o August 29,1966
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Fig.f4.14) Observaciongs de dos choques rapidos. La linea sélida horizontal ,
son promedios, la -linea discontinua son los valores que mejor se
ajustan a las ecuaciones segin Chao. [tomada de. Burlaga,1971]

tabla 2.2 muestra los valores de la velocidad, de la densidad, de 1la

temperatura y de la intensidad del campo magnético en el viento solar. antes



y después del paso del choque. Todos los paradmetros se incrementaron

simultdneamente. Sin embargo, no hubo cambio en la direcciébn del campo

magnético.
tabla 2.2
valores para el choque rapido del 29 de agosto 29 1967
V(km/s)  n(em™)  T(K)  B(¥) e ¢
Antes 418 2.6 6.5x10, | 55 51° | 295°
Después 452 3.7 12 x10° | 7.2 51 | 296

Se ha informado de numerosos choques rapidos en el medio interplanetario han
sido reportados desde mediados de los afios sesenta. En la figura (2.14) se
muestran las graficas del choque anterior asf como de otro choque rapido que
ocurrié el 23 de marzo de 1966. Claramente se aprecian los aumentos abruptos
y simultaneos de los pardmetros del fluido, as{ como un aumento subito del
campo magnético caracteristica de los choques rapidos.

La tabla 2.3 muestra los valores medidos de dos choques lentos y la
figura (2.15) muestra las ‘graﬁcas de las mediciones de estos chogues
lentos, donde contrariamente al caso del choque rapido al aumento abrupto y
simultaneo de los parametro del fluido aparece una disminucién de la
intensidad del campo magnético interplanetario.

tabla 2.3

choques lentos

dia Jullo 20 1967 agosto 30 1967
n (0.38,-0.80,0.47) (0.01,-0.09,-0.99)
Vs(km/s) 130 2
Ma N a.6 T ——
Maz 0.7 o 0.6 T
M 1.5 * 18
M2 07 X1
¢

»
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dos choques lentos, donde las lineas que.

aparecen son analogas a la figura anterior. [tomada de Burlagal
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ONDAS DE CHOQUE VIAJERAS EN EL MEDIO INTERPLANETARIO
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3.1 ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS

Pizzo (1985} se refiere al trabajo de Gold (1955} como el génesis del
estudio de las ondas de choque en el medio interplanetario. Para 1955 era
sabido gque las tormentas pgeomagnéticas que sucedian en la Tierra estaban
asociadas con el estallamiento de rafagas en la atmésfera baja del Sol,
cuando estalla una rafaga intensa se libera una enorme cantidad de energia,
Gold (1955) propuso que la misma explosién dispararia una gran cantidad de
masa hacia el medic interplanetario y si esta masa tenia la suficiente
energfa cinética como para cambiar la estructura magnética de la corona,
entonces “estiraria" las lineas del campo magnético de la atmoésfera superior
del Sol formando una especie de nube de plasma que al chocar con nuestro
planeta alterarfa el campoc dipolar de la Tierra produciendo una tormenta
geomagnética {en los 50°s todavia se crefa que la corona era una atmésfera
solar estitica que tenfa algunos radios solares de altura y que el medio
interplanetario estaba vaclo), Las ideas de Gold ahora sabemos que eran
incorrectas, pero sin embargo, ha servido de base para modelos cualitativos
posteriores.

Pese a que los primeros informes de observaciones de choques
transitorios en el medio interplanetario datan de finales de los afios
sesenta, la existencia de las ondas de choque interplanetarias como un
fendmeno transitorio en el viento solar, fue establecida hasta la década de
los setentas cuando Hundhausen {1972) y Burlaga (1971) analizaron y
clasificaron las mediciones del plasma del viento solar y del campo
magnético que se hablan obtenido por los satélites y las naves espaciales
durante la década pasada. En el capitulo Il se mostraron y comentaron
algunas observaciones reportadas en sus trabajos como los registros de ondas
MHD, de discontinuidades hidromagnéticas y choques rapidos y lentos en el
medio interplanetario.

3.1. a) Dos flujos solares que pueden generar choques

¢
De las observaciones ‘del viento solar se reconocié que se pueden generan
choques transitorios en el medio interplanetario cuando interaccionan flujos
rapidos con flujos lentos. Por ejemplo, en periodos donde la estructura
general del medio interplanetario es practicamente estacionaria, el viento
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solar esta conformado de patrones alternantes de corrientes rapidas y de
corrientes lentas. Sabemos que las corrientes réapidas de viento solar se

originan en los hoyos coronales los cuales rotan junto con el Sol y por otro

COROTATING FLOW
(INERTIAL FRAME )

AMBIENT
SOLAR WIND

Fig.(34) Esquema de flujo corrotante
[de Pizz0,1978] donde se muestran una
seccibn transversal del flujo en el
plano ecuatorial solar, con las lineas

( espirales  representando el  campo

Fast /——C\
N, magnético; las flechas negras denotan:

0,

) @\ 4 SOLAR WiND el grueso del flujo vectorial. Las.
flechas grandes blancas en la figura
izquierda indican como los flujos no
radiales son guiados por el gradiente
de presién creado en la interaccién de,
los dos flujos.{tomada de Pizzo,1985).

lado que el viento solar se expande radialmente. Al corrotar con el Sol los
hoyos coronales "apuntan" eventualmente hacia viento solar ambiente lento
"inyectandole" viento solar rapido lo cual produce una interaccién entre un
flujo lento que es "alcanzado” por un flujo rapido, esta interaccién produce
una compresién que puede formar un choque si la diferencia de velocidades es

.

lo suficientemente grande.

La figura (3.1) es ua esquema cualitativo de la interaccién del flujo
solar corrotante. Aparecen. las regiones alternantes de velocidades pequfias y
grandes las cuales surgen de fuentes fijas en la corona e interaccionan una
con la otra debido a la rotacién solar. Cuando el material rapido alcanza al

flujo lento que le precede, se forma un frente espiral de compresién en el
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medio interplanetario. Si la diferencia entre las velocidades de cada regi6n
es lo suficientemente grande, entences en algin punto de la interaccién
puede darse una compresién, que sea lo suficientemente grande, como para
producir un choque corrotante en el mismo borde.

Hay otro tipo de interaccién que se produce en el medio interplanetario
conocida como la clase "transitoria" o ‘"explosiva" debido a que las
componentes del flujo a gran escala entre la Tierra y el Sol se alteran
drasticamente de manera impulsiva por una perturbacién violenta que se
propagaba alejandose del Sol. El modelo cualitativo de una onda de choque
expolsiva, 6 choque explosivo simplemente, se muestra en la figura (3.2),
este choque se caracteriza por la eyeccion temporal de flujo rapido solar
sobre un arco limitado como este flujo "empuja" al que venfa antes

(presumiblemente mas lento), si laz rapidez del material eyectado excede la

. TRANSIENT FLOW
(FLARE-ASSOCIATED)

INTERMEDIATE
STRENGYH SHOCK

NELIUM RICH SHELL
Fig.(  Esquema del flujo
TANGENTIAL' transitorio donde al igual que la
DISCONTINGITY figura anterior se muestra una
seccibn transversal equiptica
«donde aparece el flujo “eyectado”
HIGH SPEED STREAM del  Sol, formando un choque
{LASTING FOR AT LEAST 2 Dpavs) iconuna "cascara” de plasma con

P FLARE SITE AT TIME OF FLARE I‘las caracteristicas descritas en
] te;’;:xto. {tomada del Hundhausen,
FLARE SITE AT TIME ¢ - )
OF 1 AU ARRIVAL OF SHOCK LT

2103 DAYS AFTER FLARE)

velocidad del viento solar ambiente de manera supermagnetos6nica, se formara
entonces una compresién en la orilla conductora del plasma ambiente que
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puede hacerse una onda de choque si es io suficientemente intensa.

La figura (3.2) muestra como el plasma y las llneas de campo magnético
son comprimidas y hechas a un lado por el material eyectado en la explosion.
Durante la interaccién la superficie frontera podria separar plasmas
provenientes de diferentes regiones fuente en el Sol y formar wuna
discontinuidad hidromagnética separando plasmas con diferentes propiedades
quimicas y termodindmicas.

Una vez que los patrones basicos de las observaciones fueron
establecidos firmemente, se vié que con modelos simples es posible explicar
en forma burda ycualitativamente la dinamica entre ambas clases de fluidos.
Esta simplicidad formal se basa mucho en el hecho de que, a gran escala, el
viento solar interplanetario puede tratarse como un fluido y lo que es mas,
un fluido altamente dominado por el momento, que se mueve a velocidades
supersénicas y superalfvénicas. Entonces, a primera aproximacién, uno puede
olvidarse de la ecuacion de energia y las complejidades debidas al campo
magnético y los efectos multidimensionales pueden no tomarse en cuenta. El
sistema, por consiguiente, puede describirse en términos de un flujo
unidimensional dependiente del tiempo con las ecuaciones hidrodindmicas, de
la misma forma que las primeras descripciones exitosas del viento solar

giraban en torno a una teorfa analitica similar.
3.1. b) Observaciones de choques interplanetarios

El problema de “"observar” una onda de choque, aparte de la medici6n de los
pardmetros fisicos involucrados, radica en que se requiere una resolucién
temporal suficientemente grande como para distinguir un aumento abrupto y
discontinuo de los parametros del plasma que caracterizan a una onda de
choque y la distinguen de cualquier otro fenémeno que ocurre en el medio
interplanetario. Es por ello que los primeros satétiles que fueron lanzados
al espacio no podian medir choques interplanetarios. Como lo define
Hundhausen (1973) el término “"choque" u "onda de choque” en el medio
interplanetario se usa par@ referirse al cambio abrupto y discontinuo de las
propiedades del plasma de manera que sean consistentes con las condiciones
de Rankine-Hugoniot. Para poder medir un choque interplanetario se requiere
una resolucién temporal adecuada.

Una onda de chogue, como sabemos, se caracteriza por un aumento abrupto



de los pardmetros del plasma. Al paso de un choque se observa un subito
crecimiento de presién, de densidad, de temperatura, de campo magnético
(cuando se trata de un choque rapido) y de la velocidad del viento solar
conforme a las relaciones de Rankine-Hugoniot. En el capitulo anterior se
mostraron dos ejemplos de los primeros registros de choques rapidos y lentos
en el medio interplanetario (Burlaga,1971). La figura (3.3) muestra un
registro de las propiedades del medio interplanetario a 1 UA méas completo,
se trata de un choque registrado en 1979 en el cual es posible mostrar
algunas de las propiedades del medio interplanetario que se describieron en
la introduccién de este capitulo. Por ejemplo, la grafica superior muestra
los registros de velocidad donde aparecen los patrones alternantes de
velocidades grandes y pequefias, las corrientes rapidas son menos densas pero
mas callentes. La grafica inferior de lJa figura muestra cémo el campo
magnético cambia de polaridad; el 19 de mayo de 1979 el satélite registré
campo magnético con polaridad opuesta a la que registré anteriormente. La
figura muestra dos choques muy claros, el primero ocurre un poco antes del
30 de mayo, un aumento subito en los parametros del plasma, este evento
podria confundirse con la aparicién de una corriente rapida después de una
corriente lenta, pero en este caso la densidad disminuye y el cambio es
gradual, en el choque todos los paradmetros aumentan simultineamente (en el
caso de un choque lento el campo magnético pude disminuir) y en forma
abrupta. El segundo choque, mas violento que el anterior, se observa un poco
antes del dfa 7 de junio. Es muy interesante notar cémo la calidad de la
mediciones ha mejorado comparando las graficas de los reportes de Hundhausen
(1972) y Burlaga (1971) con este reporte del 1979,

Desde los primeros informes de choques interplanetarios de finales de
los afios sesenta, -la calidad, la cantidad y la completez de las
observaciones de los parametros del plasma y del campo magnético
interplanetario se han incrementado notablemente., La resolucién temporal,
espectral y direccional en la medicién de diferentes especies i6nicas de
hecho proporcionan toda la informacién local .del estado del plasma que se
requiere para el estudio ®le la dindmica del medio interplanetarioc a gran
escala. Las observaciones de las naves espaciales han cumplido mas de dos
ciclos solares de 11 afios, permitiendo un analisis mas completo como una
interpretacién de los datos en funcién de su dependencia con la actividad

solar.
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7 El cérnpo de observacién se ha extendido considerablemente. Los
satélites Helios han penetrado dentro de 0.29 UA mientras que los Pioneer y
los Voyager alcanzan las profundidades del medio interplanetario, mas alla
de 30 y 40 UA . La continuidad de su funcionamiento ha proporcionado
numerosas oportunidades de eventos en los cuales las naves se encuentran
alineadas radialmente y se puede estudiar la estructura general y la
evolucién de los choques transitorios interplanetarios. Un bonito ejemplo de
estos eventos ocurri6 en enero de 1978, gracias a una localizacién
particularmente apropiada de varias naves espaciales (Helios 1 y 2, Voyager
1 y 2, y el satélite terrestre IMP-8), se pudo investigar la estructura
general de una onda de choque. La figura (3.4) es un diagrama de este

evento, al cual nos referiremos nuevamente en la préxima seccién.
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Uno de los primeros problemas a resolver en la interpretacién de las
observaciones de un choque interplanetario es inferir su direccion de
propagacién, en la mayoria de los casos s6lo’ se cuenta con la medicién de
una nave espacial. En elginciso 2.3.c) se hizo mencién del teorema de la
coplanaridad y este esimportante porque en un principio se utiliz6 para
inferir las normales de los choques interplanetarios, esto es, su direccién
de propagacion, en base a los datos del campo magnético. Si el choque se

propapaga aproximadamente en la direccién normal del campo magnético,



entonces es de esperarse que el cambio del campo sea lo suficientemente
definido puesto que se trata de un choque rapido, pero en cambio, si la
direccién del choque es a lo largo del campo, la aplicacién del teorema es
casi imposible debido al ruido que aparece en los registros del campo
magnético.

Posteriormente se han usado las observaciones multiples de naves
espaciales {(Burlaga, 1970; Lepping, 1972 a,b , Chao y Lappeing, 1973); se
trabaja con sus datos conjuntos y se utiliza la geometria de sus posiciones
para determinar con mayor certidumbre la direccién de propagacién del
choque. Sin embargo tanto el plasma como el campo magnético estan sujetos a
variaciones, es por ello que se han puesto en practica programas de calculo
nimerico que optimizan los resultados de las ecuaciones de Rankine-Hugoniot
para obtener la direcci6én de propagacién del choque.

Hundhausen (1972) muestra un ejemplo de cémo se interpretan las
observaciones de un choque interplanetario. La figura (3.5} muestra las
observaciones del satélite Vela 4 de la rapidez del viento solar, de ia
densidad de protones y de la temperatura tanto de protones como de
electrones. La tabla 4.1 muestra las propiedades observadas del viento

solar antes y después de! paso del choque.

antes del choque después del choque
velocidad del flujo (km/s) 400 450
densidad de protones (cm™>) 22 39
temperatura protones (K) 7 x 10 18 x 10°
temperatura electrones (K) 17 x 10° 2 % 10°

Si, como lo hace Hundhausen (1972}, suponemos al choque como rapido y
frontal, entonces podemos aplicar directamenté la ecuacién de conservacién
de masa para determinar la‘rapidez de propagacién de la onda de choque en el
viento solar : :

m{vi-U)=n(Vza2-U) a.n

donde U es la rapidez de propagacién del choque relativa a un sistema de

referencia fijo a la Tierra, Vi, V2 es la rapidez, y ni,nz es la densidad
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del flujo antes y después del choque. Asf, la rapidez del choque esta dada
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sustituyendo las observaciones del Vela 4, se obtiene una velocidad
U = 510 km/s . Ubicados en un sistema de referencia que se mueve con el

choque, la corriente arriba se acerca con una rapidez de 110 km/s y como la
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rapidez del sonido en la regién no chocada se calcula de aproximadamente S8

km/s esto da un numero de Mach sénico de 1.9 [Hundhausen, 1972].
3.1. ¢) Nubes de plasma / nubes magnéticas

A una onda de choque interplanetaria rapida podemos pensaria como una
“cascara" consistente de viento solar calentado y comprimido. Con campos
magnéticos comprimidos y turbulentos. Esta cdscara se propaga a través del
medio interplanetario y produce a su paso los incrementos discontinuos tanto
de los parametros del plasma como de la magnitud del campo magnético. En la
figura (3.2) se mostré un modelo cualitativo de un choque explosivo, este se
basa principalmente en las observaciones y del conocimiento de los choques
interplanetarios a principios de los afios ochentas.

En ocaciones un choque rapido es seguido por una nube de plasma algunas
veces llamado “impulsor" 6 "eyector". Esto es, cuando uno observa las de los
parametros del plasma uno encuentra que pegado al frente de choque rapido le
acompafia una enorme nube de plasma con caracteristicas que la diferencian
claramente del plasma interplanetario ambiente (ver figura (3.6)). A esta
enorme masa de plasma también se la llama "nube magnética” si uno se basa
en las observaciones del campo magnético, porque tiene una estructura
magnética que podria pensarse como cerrada. Esta geometria cerrada del campo
magnético en las nubes asociadas a choques se infiere de las corrientes
bidireccionales de electrones altamente térmicos del viento solar y de ijones
energéticos que hacen posible identificar a las nubes de plasma magnetizado
como conformadas de un campo magnético en forma de bucles {Richter y col.,
1985]. Lo que es cierto sin lugar a dudas es que las observaciones del flujo
que sigue al choque han mostrado en ocaciones flujos en donde la direccién
del campo magnético estaba lejos del esperado "campo espiral”, y parecia
rotar de norte a sur (o viceversa) conforme la nave espacial pasaba por la

nube (La figura (3.6) es un ejemplo de esto).

La observacion de nubes impulsando a los choques rapidos
interplanetarios fue en principio un fenémeno inesperado. Las observaciones

del flujo que sigue al choque rapido mostraron un flujo con un campo
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magnético inusualmente fuerte y temperaturas bajas. La figura (3.6) es un
ejemplo de un choque réapido acompafiado por un impulsor. La nube magnética
mostrada en la figura se movia en forma supersénica relativa al material que
se encontraba al frente de ella, y estaba antecedida por un choque. Sin
embargo no todas las nubes se mueven lo suficientemente rapido como para
"impulsar" un choque,

En la figura (3.6) el evento del choque se indica por la primera linea
punteada, mientras que la nube se extiende entre la segunda y la tercera
linea punteada. Es evidente que la magnitud del campo magnético dentro de la
nube es mayor que el promedio y que el campo magnético. Algunos piensan
(Hirshberg et al.,1972; Puudovkin et al, 1979; Borrinl et al,1982) que
muchos, si no es que todos, los choques interplanetarios son practicamente
impulsados al menos cerca del Sol por estas nubes de plasma [Richter et al,
1985). ‘

Las mediciones muestran que la presién magnética dentro de la nube es
mayor que la presién del gas, y la combinacién del campo magnético con la
presién del gas es mayor dentro de la nube que la presién externa del medio
interplanetario. Esto provocaria que las nubes magnéticas tiendan a
expandirse, lo que a su vez provocarfa una reduccion en la densidad de flujo
de momento, lo cual desacelera la nube. De esta manera un choque impulsado
por una nube cerca del Sol podria “separarse” de la nube cuando al alejarse
del Sol.[F.Mariani et al, 10 years Helios, 1984]

La forma y el tamafio de una nube magnética no pueden determinarse con
una sola nave espacial Es por ello que tuvo que esperarse hasta que
observaciones permitieron tener mediciones simultdneas de un mismo evento
(como el que se ejemplificé en la figura (3.4)) se pudo estudiar la
estructura de los ‘"impulsores". Las observaciones de la figura realizadas
por los Helios 1 y 2 , el IMP-8 y los Voyager | y 2 hicieron posible
obtener algunos limites para una nube magnética. La extensién de la nube es
menor a 30° en la direccién azimutal y de aproximadamente 0.5 UA en la
direccién radial (en el tiempo y la posicién que se muestra en la figura)
[Schwenn y Rosenberg, 10¢years Helios,1984).

Algunas gemntes como Poland et al (1981) han tratado de mostrar que
estas nubes de plasma que acompafian a los choques no son otra cosa que la
manifestacién interplanetaria de la relacién inicial del choque con su

origen, ya sea una eyeccién de masa coronal (EMC), y/o flujos transitorios
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originados en rafagas 6 protuberancias eruptivas. Las nubes de plasma han
sido también identificadas en el espacio interplanetario en forma aislada,
"mediante la detecciébn de regiones de viento solar anémalo [Richter et al,
1985). Estudios recientes por Wilson y Hildner (1984) concuerdan con la idea
de que las nubes magnéticas son manifestaciones interplanetarias de las

eyecciones de masa coronal [Richter et al, 1985l
3.1. d) Incrementos de He

Una de las caracteristicas mas sobresalientes de algunos plasmas en la
region posterior a la onda de choque es el incremente de la abundancia de
helio de S a 12 hrs después de la observaciéon de un choque interplanetario.
El incremento de la relacién He/H en la composicién del viento solar 6 de la
relacién Fe/H en estos choques refleja su origen coronal [Bance et al,1983].
Se han encontrado tambien incrementos en otros tipos de iones, por ejemplo
oxigeno doblemente jonizado (Schwenn,1983) lo que sugiere una rapida
erupcién de materia fria aislada por el campo magnético. También se ha
observado la presencia de iones pesados altamente jonizados como hierro,
oxigeno y silicio, lo que indica una alta temperatura de la fuente,
alrededor de 9xlO°K (Blame y col.,1979; Fenimore,1980; Michell y
Roelof,1980).

Anteriormente se mencioné que si la presion interna de la nube es mayor
a la del medio interpalnetario entonces se deberfa producir una expansién de
la nube conforme se propaga y por lo mismo debe haber enfriamiento. El que
ia temperatura de los protones y de los electrones en las nubes sea menor
(como lo muestra la figura (3.8) pueden deberse a que el plasma de la nube
esta "magnéticamente” aislado del viento solar ambiente, entonces al
propagarse se expande y se enfria [Richter,1985}.

Actualmente no es muy clara la forma que tiene una nube y tampoco la
ubicacién que la eyeccién de helio tiene dentro de la nube, es por ello que
la figura (3.3}, que muestra un choque explo'sivo. contine una celda rica en
helio, sin embargo no e¢s claro donde hay que ponerla. En un estudio
realizado por Richter et al (1984) encontrarén que 60% de todos los choques
son seguidos por impulsores ricos en helio, y de estos no se pudo encontrar
ninguna relacién que pudiera dar algin indicio de la ubicacién de la celda

de helio en la nube de plasma.
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Borriﬁi et al (1982) publicaron un trabajo estadistico de 103 choques
rapidos identificados a 1UA entre 1971 y 1978, y los separaron entre los que
tenfan observaciones de incrementos de helio durante las 48 hrs posteriores
al choque y los que no. La figura (3.9) muestra los resultados del traba jo.
Se observa un comportamiento muy diferente en los choques seguidos por
incrementos de helio a los choques que no lo tuvieron, lo cual de alguna
forma indica el importante papel que el viento solar con helio puede tener
en la estructura global del medio interplanetario, en la evolucién dinamica
del plasma y en los procesos cinéticos asociados con las ondas de choque

interplanetarias [Richter,1985].
3.1. d) Densidad de flujo de energia clnética

En 1970, Hunhausen propuso una clasificacion para las ondas de choque
interplanetarjas basada en la variacién temporal observada de la densidad de

flujo de energia cinética

fu = —;- P v? (3.3)

donde p es la densidad de masa del viento solar. En la figura (3.3) se
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muestra cémo, a partir de las observaciones del satélite Vela 3 de la ondade
choque del 18 de diciembre de 1965, se puede inferir fu(t). En este evento
la densidad del flujo de energia cinética continué creciendo por encima del
valor inmediato posterior al choque, durante 6 h aproximadamente y solamente
después de esto empezo a decender hasta llegar a un nivel comparable al que
tenia antes del choque. Las ondas de choque interplanetarias de este tipo,
caracterizadas por un continuo aumento en fk(t), después del salto abrupto
en el choque, fueron designadas como "eventos-R".

La figura (3.9) muestra las observaciones del satélite Vela 3 de un
choque el S de octubre de 1965 (Golsling y col.,1968) y el fu{t) que se

obtiene de estas observaciones [Hundhausen, 1972}).
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En este ejemplo, la degsidad de fiujo de la energia cinética decrece
continuamente a partir del valor inmediato después del choque hasta que se
alcanzé el nivel pre-choque, aproximadamente 18 h después del paso del
choque. Las ondas de choque interplanetarias caracterizadas por una continua
“caida” en fx(t) después del salto abrupto en el choque, fueron designadas
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como “"eventos-F".

Esta clasificacién empirica propuesta por Hundhausen (1970) fue
ampliamente aceptada debido a que parecia asocicar a los choques
“explosivos" y a los choques "empujados" (que son soluciones numéricas de
choques interplanetarios, que se describen en el préximo inciso) con los

eventos R y con los eventos F respectivamente.
3.2 SIMULACION NUMERICA DE LOS CHOQUES INTERPLANETARIOS

Los primeros modelos del viento solar fueron, como siempre que se plantea un
problema, lo méas simple posible, esto es, hidrodindmicos y unidimensionales
los cuales dieron resultados sorprendentemente satisfactorios, prediferon
que la corona estaba en continua expansién supersénica y si no hubiera sido
por algunos problemas con los valores del plasma predichos por los modelos y
los medidos por los satélites, no hubiera sido necesario ir mas lejos, a una
solucién de tipo MHD, tomando en cuenta al campo magnético y complicando
enormemente las soluciones. Llego un tiempo a pensarse que el problema del
viento solar estaba casi resuelto y solo era necesario que Parker y colegas
mejoraran un poco sus modelos, sin embargo, treinta afios han pasado y el
problema todavia sigue abijerto.

Ha tenido un desarrollo paralelo el estudio de los choques en el medio
interplanetario. A principios de los aflos setentas se hicieron los primeros
modelos hidrodindmicas de ia evolucién de los choques en el medio
interplanetario los cuales dieron resultados alentadores, sin embargo, las
nuevas mediciones mas completas y con mayor resolucién, empezaron a afiadir
caracteristicas que los modelos tenfan que explicar, al mismo tiempo que Ila
introduccién - del campo magnético en las ecuaciones complicé atn mas las
soluciones del sistema aumentando el niumero de variables y las dimensiones
del problema, al grado tal de que actualmente todos los modelos de choques
interplanetarios se realizan numéricamente. Este inciso describe brevemente
los primeros modelos analiticos que se hicleron para simular la evolucitn de
un choque -conforme sé propagaba en el medio interplanetario mediante el
método de la auto:lt;lilaridad y los resultados de una modelo numérico
bidimensional MHD realizado por Dryer et al (1980).

3.2, a) Método de la autosimilaridad
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A partir de los resultados que se desarrollaron en el capitulo I parecerfa
en principio que si uno conoce la velocidad de propagacién del choque en el
fluido y los parametros iniciales del flujo no chocado, entonces el problema
de la onda de choque propagandose en un fluido estd resuelto, Sin embargo,
en el capitulo Il las caracteristicas del sistema se supusieron en todo
momento como constantes. En el medio interplanetario, al expandirse el
viento solar en forma radial, la densidad decrece aproximadamente con el
cuadrado de la distancia y el mismo choque al propagarse va cediendo energia
al medio, por lo que para simular la propagacién de un choque a través del
medio interplanetario no es suficiente un sistema estacionario sino que
necesariamente debe depender del tiempo debido a que el choque pierde
energia, lo que significa que su numero de Mach disminuye, ademas de que las
caracter{sticas del medio no perturbado no son constantes sino que varfan,
como en el caso de la densidad, con la distancia.

Hay un libro que es citado en todos los primeros trabajos de los
choques interplanetarios, el libro de Courant y Friedrichs (1948), donde se
muestra el método de las ondas progresivas ¢ de la autosimilaridad para dar
soluciones particulares al sistema de ecuaciones diferenciales parciales que
se originan al plantear el caso de un choque no estacionario. La utilidad de
la teoria de la similaridad radica en que se pueden obtener dos soluciones
diferentes en forma andlitica solamente modificando la forma de suministrar
la energia para formar el choque. Por un lado la teorfa de Ila
autosimilaridad permite wuna solucién particular andlitica en el caso
especial de que un choque producido por una explosién (por ejemplo, el caso
de un onda de choque producida por una bomba atémica). En este caso la
perturbacién se produce mediante una explosion violenta donde el tiempo de
inyeccion de energia es muy corto comparado con el tiempo de propagacién (el
tiempo que le toma viajar al choque 1 UA), es por ello que a este tipo de
soluciones le llamaron onda “explosiva®. Originalmente se crefa que estd
solucién era adecuada para aquellos choques 'que se daba por hecho que se
generaban al estallar las afagas grandes. Parker (1961,1963) fue el primero
en introducir, mediante "la teorla de la autosimilaridad, la teoria de
choques a la fisica solar para simular los choques interplanetarios que se
pensaba generaban las rafagas cuando explotaban. La otra solucién andlitica

es cuando la perturbacién se produce por una "inyecci6n" de energia que en
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principio dura un tiempo muy grande, del orden del que le tomaba al choque
propagarse, esto se creia que representaba el choque formado al iniciarse la
emisién de una fuente de corriente rapida al medio interplanetario (cuando
"nace” un hoyo coronall. El flujo rapido inyectado alcanza al viento lento
solar ambiente y se forma el choque interplanetario.

Esto es, mediante el uso de la teoria se pueden obtener dos soluciones
analiticas particulares para dos casos limites : en un casc la energia total
de la onda de choque es constante ya que le fue suministrada en un tiempo
muy corto, esto quiere decir que la perturbacién se produjo por una
explosion; en el otro caso la energia de la onda de choque aumenta con el
tiempo, esto quiere decir que después de haberse producido el choque su
"fuente” le sigue suministrando energia. La evolucién de ambos tipos de
choque es diferente por lo que de las cobservaciones de los choques
interplanetarios podrian inferir su origen, es decir, si fueron producidos
por una explosién o por una fuente que le suministro energia durante un
tiempo muy grande. Sin embargo el caso mas general y fisicamente mas
interesante, cuando el tiempo de inyeccién de energia no es muy corto ni
mismo del orden del tiempo de propagacién, solamente puede resolverse
mediante métodos numéricos.

A continuacién daremos una breve descripcién del método de la
autosimilaridad (para mayor informacién se recomienda consulktar el libro de
Courant y Friedrichs (1948)). Para describir la evolucién de un choque en el
medio interplanetario aunque se trate de la aproximacién mas simple, el
'slstema no puede ser estacionarioc como se mencioné anteriormente, sin
embargo no se toman en cuenta los efectos debidos al campo magnético. Las
ecuaciones basicas que describirian un viento solar ambiente son las mismas
que las del capitulo II que describen el estado de un fluido, esto es, la de
masa, la de continuidad y la que nos dice que el flujo es adiabatico pero
expresadas en coordenadas esféricas y suponiendo que el flujo tiene simetrfa

esférica.
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Consideremos que por el se propaga una onda de choque cuya poéicién estd
dada por :
r = R(t) 3.7
Esta perturbacién tiene una energia que es acarreada por la onda mientras se
propaga :
(§3]
E=uan [-—;——puz* 11 P]rzdr 3.8)
[

Por otro lado, la energia es una funcién del tiempo. Como se menciond
anteriormente, depende de la forma en que fue cedida por la fuente, esto es,

si fue de manera explosiva o de manera continua
E =Eot (3.9)

(el limite explosivo esta dado por s=o y el limite continuo es cuando la

energia aumenta linealmente en el tiempo, s=i)

Las ecuaciones anteriores junto con las ecuaciones de Rankine-Hugoniot
discutidas en el capitulo II conforman wun sistema de ecuaciones
diferenciales parciales, que dependen tanto de la distancia radial con
respecto al Sol como del tiempo. El método de las ondas progresivas consiste

en proponer una solucién particular al sistema de la forma :

u=artUm ; p=ram@ ; P =% P (3.10)

[Parker, 1961; Hundhausen,1972; Dryer,1974; Pizzo,1985]), donde las
soluciones son funciones, ahora de un Gnico parametro 1, que se llama
pardmetro de similaridad y donde wn=r/R(t) . Mediante este cambio, al
sustituir en el sistema inicial de ecuaciones parciales, éste se convierte
en un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias el cual se resuelve
numéricamente ¢ dandoles valores apropiados a las constantes.

El choque se propag: a través del medio interplanetario para el cual,
como la expansién es practicamente radial la densidad disminuye con el

cuadrado de la distancia

po = pc r2 (3.11)



( po = densidad del medio no perturbado ; pe = densidad de la corona).
Hundhausen (1972) describe los resultados obtenidos a part-ir de resolver el
sistema utilizando el método de la teorfa de la autosimilaridad. El sistema
se puede resolver analfticamente s6lo mediante aproximaciones. En un caso,
la energia de la onda de choque se suministra explosivamente en un tiempo
muy corto, por lo que su energia es constante durante todo su
desplazamiento; a esto se le llama choque explosivo. Por otro lado, el caso
del choque al que su fuente le suministra energia durante su propagacién y a
este limite se le llama choque impulsado. La figura (3.0) muestra como los
cambios de densidad producidos por un choque empujado son diferentes a los
que produce un choque explosivo. Mientras que en el primero la densidad

crece después del paso del choque, en segundo decae monétonamente después
del choque.
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Fig.(3.10) Soluciones autosimilares (densidad contra distancia heliocéntrica)
para choques interplanetarios., La onda “"guiada"™ tiene una energia que se
incrementa linealmente con el tiempo, la onda "explosiva" tiene energia
constante.[tomada del HUndhausen,1972] . :

[
La figura (3.10) es una muestra de las soluciones numéricas de los mismo
limites, nuevamente se observa que en el caso de la onda impulsada la
densidad aumenta mondtonamente detrds del choque hasta que se obtiene una

discontinuidad que separa al viento solar ambiente comprimido del material
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introducido en la perturbacién inicial a t=0. La onda se mueve con una
rapidez casi constante y tiene una energla que aumenta linealmente con el
tiempo. Por otro lado, en el caso ‘“explosivo”, la densidad disminuye
monétonamente después del chogque hasta cierta distancia, se mueve con un
decaimiento constante en su velocidad de propagacién y su energia es
constante (incluyendo la gravitacional) {Hundhausen, 1972},

Después de los primeros modelos hidrodinamicos para la propagacién de
choques en el medio interplanetario, se comenzaron a realizar modelos MHD
que se trabajaron ya sea con el método de la autosimilaridad o bien
numéricamente. La solucién analitica en el caso MHD es simplemente una
extension del método de la autosimilaridad al problema MHD y una descripeién

cualitativa de éste se puede encontrar en el articulo de Dryer (1974).
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Fig.(‘3.ivl) Soluciones numéricas (densidad contra distancia heliocér;trica)"
para choques interpl'anetarios. La onda "guiada” y la onda "explosiva" tienen
las mismas definiciones de la figura anterior.ltamada de)] Hundhausen.1972] .

3.2, b) EJemplo de soluciébn numérica

¢
Dryer et al (1980) desarrollaron un modelo numérico bidimensional MMD
simulando Jas dos clases de choques que hemos descrito en el inciso
anterior: el explosivo y el impulsado. Esto es, en un caso un choque

producide por un destelle solar y por el otro lado, un choque producido por
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una corriente de plasma de alta velocidad generada por el nacimiento de un
hoyo coronal. ]

El primer paso es conocer las caracteristicas del medio por el cual se
va a propagar la perturbacién, esto es, cémo es e] medio interplanetario
ambiente por el cual se va a propagar la onda de choque, para ello se
resulve un sistema de ecuaciones MHD : la ecuacién de conservacién de la
masa, la de movimiento, la de induccién del campo magnético, de la ley de
Gauss magnética y la ecuacién de energia. A este sistema de ecuaciones
diferenciales se le imponen como condiciones a la frontera, las
observaciones conocidas del medio interplanetario a 1 UA a la altura de la
ecliptica (para densidad, temperatura, velocidad y campo magnético radial y
azimutal respectivamente: n=13 cm'a, T=3.1x lOsl(, Vr=395km* s’l,
Ve=0.29km's". Br=2.15y, Be=0.82y7). Con estas condiciones como valores
frontera se resuelve el sistema de ecuaciones MHD en forma numérica para ir
obteniendo las caracteristicas ‘"internas" de! medio interplanetario, esto
es, los valores de los parametros del viento solar y del campo magnéticos
dentro de 1 UA (215 Ro) hasta una distancia aproximada de 18 Ro . Después de
integrar numérjcamente Dryer y col. (1980) obtienen como condiciones a 18 Ro
una densidad de no=2.6X103. una temperatura To=1.06x10°K, una velocidad
radial] de Vro=250km~s", una velocidad azimutal de Veo=3.3km-s'l. un campo
magnético radial de Bro=3007 y un campo magnético azimutal de Boo=-10y. Esto
constituye un medio interplanetario inicialmente estacionario que comienza a
18Re y cambia paulatinamente (con los valores obtenidos a partir de la
integracién numérica) hasta 1 UA, que tiene los valores medidos por los
satélites y que han sido impuestos como condicién frontera.

A este medio interplanetario estacionario se le ‘"inyecta" un flujo
supermagnetosdnico en direccién radial alejandose del Sol a la altura de 18
Ro, con una velocidad inicial de 1300 km-s". lo cual significa que tiene un
nimero de Mach alfvénico de 8.2 y un nimero de Mach sé6nico de 8.68, y con
una "abertura" angular de 30°. Esto es, al medio inicialmente estacionario
se la inyecta un flujo muy rapido en un determinado lugar del espacio y se
estudia cémo evoluciona Jp perturbacién. Esta perturbacién rapidamente se
empina y forma un choqueé, el cual evoluciona conforme las ecuaciones MHD y
transforma al medio segin las relaciones de Rankine-Hugoniot que son
resueltas conjuntamente en forma numérica. )

Esto es a muy grandes rasgos la idea del modelo el cual estudia dos
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casos: en el primero se simula un choque explosivo en el cual el tiempo de

inyeccion del flujo rapido es relativamente corto (1 h); en el segundo caso
se simula un choque empujado en el cual el tiempo de inyeccion de flujo
rapido es continuo y dura toda el tiempo de maquina (15h). A continuacién se
describen brevemente sus resultados :

i} Los resultados obtenidos por Dryer y col, para el choque explosivo
se ilustran en la figura (3.12) que muestra la representacién tridimensional
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interaccién del flujo rapido con el estado inicialmente estacionario del
viento solar produce un aumento abrupto de temperatura y densidad. La
perturbacién se maximiza a las Slh cerca de 1 UA donde la temperatura cambia
cerca de 14007 y la densidad del orden de 1407, Esta regién de compresién y
calentamiento es seguida por una regién de rarefecién donde la densidad baja

cerca de 757 y también aparece un enfriamiento.
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il) Por otro lado, el choque impulsado se muestra en la figura (3.|3).
En donde se muestran las graficas tridimensionales de los cambios
normalizados de la temperatura, y de densidad, 10 h después de haber

introducido la perturbacién, Esta grafica muestra una interesante diferencia
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con la anterior. En este caso, en/ el choque empujado la temperatura baja
monétonamente después del paso del choque, mientras que en el caso explosivo
la temperatura tiene de hecho otro maximo después del choque y cae en forma
desfasada con respecto a la caida de densidad.

Sin embargo el resultade mas interesante que resaltan los autores es

para la grafica de AV y 4B en la figura (3.M4), que muestra los resultades
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del cambio en la velocidad y el campo magnético 10 horas después de haber
introducido la perturbacién. En la grafica de B aparece un cambio de
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polaridad en la regién central del choque. Esto puede intrerpretarse como
una regién de nube aunque los autores tienen mucho cuidado en marcar que no
se puede asegurar que exista reconexién magnética. La grafica de velocidad
muestra claramente el reflejo de una inyeccibon continua de flujo réapido.
Esto, sugieren los autores, puede ser consistente con los primeros reportes
de observaciones de nubes de plasma (Burlaga y Kolin, 1980).

Tan solo aqui se han resefiado dos trabajos de una biblografia que tiene
mas de tres décadas de trabajo. La simulacién de choques en el medio
interplanetario comenz6 con los modelos unidimiensiones e hidrodinadmicos
analfticos utilizando la teoria de la similaridad (Parker, 1961,1963) donde
se obtvieron las primeras soluciones ,para los casos de los choques
impulsados y los choques exsplosivos. Después, la complejidad del sistema de
ecuaciones hizo inevitable que comenzaran a simularse numéricamente para ’
trabajar casos intermedios, esto es, cuando el choque no era ni explosive ni
impulsado. Una segunda aproximacién fue considerar algunos efectos debidos
al campo magnético. Primeno tomando en cuenta pequefias correcciones para
mostrar cémo afectaba un choque (que segufa siendo hidrodinamico) al campo
magnético espiral interplanetario, hasta modelar choques completamente MHD
primero bidimensionales (como el de Dryer y col. (1980) que se discutié en
este inciso) hasta formulaciones tridimensionales, siempre tomando el
"background” que habia dejado el programa de la simulacién anterior.

Por ejemplo, si uno revisa la bliblografia de M. Dryer, que es uno de
los pioneros en la simulacién numérica de los choques interplanetarios,
podra encontrar claramente este camino : primero modelos unidimendionales
hidrodindmicos, para pasar después a modelos MHD tridimensicnales {Dryer,M.,
1970; Dryer.M., 1971, Dryer,M., y Steinolfson,R.S., 1976; Dryer et al 1978
b; Dryer et al 1980),

AOGn sin tomar en cuenta el campo magnético, la simulacién de modelos
multidimensionales para choques interplanetarios constituyé un gran avance
puesto que pudieron simularse inyecciones de flujo direccionadas, la
estructura de los flujos inyectas con un extensién angular finita, lo que
significaba ya una forma geométrica real y ademas de la propagacién radial
de la onda de choque fue posible analisar su evolucién latitudinal y
longitudinal, esto es, cémo es que la masa, el momento, y la energia
inyectada en un medio interplanetario ambiente evolucionaba espacialmente
conforme la onda de choque se propaga. Asf como el estudio de choques no
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necesariamente radiales. Por otra parte, las anisotrépicas propiedades
magnéticas del medio interplanetario imponen una cierta dependencia’
geométrica a la evolucién del choque que solamente puede ser estudiada con
modelos MHD. Sin embargo, los modelos tedricos distan todavia de poder
simular correctamente las observaciones de los choques interplanetarios,es
muy dificil simular un choque que contengan diferentes especies iénicas como
los choques que contienen incrementos de helio, o simularlos en un medio
interpijanetario con corrientes rapidas y lentas aiternantes, se ha
encontrado que los choques en el viento solar no se comportan igual cuando
estidn propagandose en una corriente rdpida o si se estdn propagandoc en un
corriente lenta del viento solar [Richter, 1985]. En general la falta de un
rango tridimensional de observaciones interplanetarias hacen que los modelos
se limiten a tratar de reproducir las cbservaciones que se tiene sobre I ’

ecliptica y que especulen sobre sus propledades a otras latitudes.
3.3 EL PROBLEMA DEL ORIGEN DE LOS CHOQUES INTERFPLANETARIOS

Una de las primeras motivaciones para el estudio de los choques en el medio
interplanetario fue el conocimiento de Jas posibles repercusiones que
tendria el paso de una onda de choque por la Tierra, Las ra&fagas scn la
primera manifestacién de actividad violenta solar que se conocié. Uno de los
principales objetivos del estudio de las relaciones Sol-Tierra es5 entender
como se transfiere masa, momento y energia desde el Sol hacia la Tierra
mediante el viento solar. Como los procesos que ocurren en Ia corona baja y
liveran masa y/o energia, como son las rafagas, las protuberancias
eruptivas, y las eyecciones de masa coronal (EMC), se ralacionan con eventos
que pasan por. la Tierra, de uno a seis dias después de que han ocurrido
estos, como ondas de choque o cambios distintos en los par&metros del
plasma. Esto es, el objetivo del estudio de las relaciones Sol-Tierra es
entender las relaciones de causa y efecto en la interracién del Sol con el
viento solar. :

Después de la explosién de una réfaga muy intensa se sabia que en ia
Tierra se producfan tormentas geomagnéticas y auroras boreales, es por ello
que después del reconocimiento de los primeros chogues que viajan en el
viento solar la asociacién mas obvia fue con las rafagas solares. En la
introduccién de este capitulo se describié brevemente la enorme cantidad de
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energia que se libera al estallar una rafaga. La seccién 4.3 hace referencia
al trabajo de Gold (1955) como e! primero en sugerir que al producirse
estallidos de rafagas violentas se formaba una onda de choque acompafiada de
upa nube de plasma en la atmésfera del Sol. A principios de los 70's nadie
dudaba de que las rafagas producian choques interplanetarios, incluso el
capitulo 6 del libro de Hundhausen (1972) se titula "Ondas de choque
interplanetarias producidas por rafagas” y muchos de los trabajos de
simulacién numérica de choques interplanetarios se referfan a los choques
explosivos indistintamente como los choques generados por rafagas.

La asociacién de las ondas de choque con rafagas tuvo desde un
principio muchos problemas, cuando un choque era registrado por algan
satélite, orbitando Ja Tierra o en el medio interplanetario, se buscaba si
en los registros de rafagas en el Sol habia alguna que hubiera podido ’
producir el choque. Sin embargo ocurrian cosas parad6jicas : por lo general
habla siempre méas rafagas que choques, esto es, el choque podia asociarse a
alguna rifaga o a todas o a ninguna, en algunas ocasiones un choque se
asociaba al estallido de un rafaga muy pequefia y contrariamente ocurrian
explosiones muy violentas sin que se observara un choque en lo absoluto. En
otras ocaciones habfa choques sin que ninguna de las rafaga observadas desde
la Tierra hubiera podido producirlos. Posteriormente ante los serios
problemas que aparecieron se trat6 de asociar los choques con protuberancias
eruptivas, encontrandose problemas semejantes. El problema de la asociacion
de perturbaciones a gran escala del viento solar a rafagas y filamentos
eruptivos es que siempre el nimero de éstos es mayor que el nGmero de
choques, Ademas, las observaciones de los flujos transitorios de masa
coronal por los satélites Skylab, 0SO, Solwind, y SMM parecen mostrar que lo
que se daba por hecho en los setentas, que las rafagas producen choques
interplanetarios, no es tan cierto como se creia.

Pero desde siempre la asociacién entre eventos solares ha tenido muchas
dificultades y como lo describe Neugebauer (1990) el problema del estudio de
las relaciones Sol-Tierra puede dividirse en ‘tres grupos : 1) No se tienen
los datos suficientes, esto es, la observacién del Sol se ha visto limitada
por diversos factores desde geométricos hasta problemas temporales en el
funcicnamiento de los aparatos; 2) Hay demasiada actividad solar, lo que
hace muy dificil determinar una relacién de causa-efecto, a la observacién

de una perturbacién en el medio interplanetario a la altura de la Tierra en
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muchas ocaciones hay una gran cantidad de eventos que ocurrieron en la
atmésfera del Sol entre 1| y 4 dias antes y que se le podrian asociar con su
origen; 3) Todavia no entendemos muy bien la fisica del problema, esto se
debe a que hay muchas inprecisiones en la interpretacién de las imagenes de
las EMC; como éstas solamente se pueden observar partir de 1.5 RO entonces
no ha sido posible entender el mecanismo que las genera en la atmoésfera baja
del Sol. Por otro lado no es facil distinguir el material transitorio que se
propaga a través del medio interplanetario del viento solar ambiente a menos
que la perturbacién sea muy obvia. Finalmente Jos modelos teéricos de
propagacién de las perturbaciones en ¢l medio interplanetario no son tadavia
lo suficientemente buenos como para ayudar a resolver el problema.

Sin embargo, la correlacién entre las observaciones en luz blanca de
eyecciones de masa coronal y las ondas de choque rdpidas observadas por la )
nave espacial Helios 1 durante 1979-1983, cuando ésta pas6é la mayor parte
del tiempo sobre los limbos este y oeste solares, parecen mostrar (lo que es
actualmente aceptado) que las ondas de choque rapidas observadas dentro de
1UA se producen por las eyecciones de masa coronal (EMC). Pero lo contrario
no es cierto, esto es, se observan mucho m&s EMC que choques. [Richter et
al,1985]. Schween (1983) y Sheeley et al (1983 y 1985) demostraron la
relacién cercana entre Jas EMC y los choques. En el caso de que la posicién
de la sonda espacial observadora esté incluida en la extension angular de la
EMC, la probabilidad de deteccién es casi de 1007% cuando la velocidad de la
EMC excede los 400 km/s. [Bravo,1989). Esto se ha confirmado con varios
andlisis correlativos entre observaciones oOpticas y de radio, asl como de
observaciones en el medio interplanetario, que parecen establecer que los
choques rapidos transitorios dentro de IUA son producidos por las EMC. Sin
embargo, el origen y los procesos que producen las ondas de choque
interplanetarias no es claro todavia.

En un estudio extenso de los datos de 1973 del Skylab, Munro y col.
(1979) encontraron que 34 de 77 EMC se podian asociar con réfagas y con
filamentos eruptivos méas frecuentemente (vease también Poland y col.
(1981)). Recientemente, @awyer y col. (1984) realizaron un- estudio
utilizando los datos de'l skylab y lo del SMM y verificaron estas
asociaciones con protuberancias eruptivas pero también encontraron que
practicamente un numero igual de EMC no estaban asociadas con algin evento
explosivo visible cerca de la superficie. Segun Wagner (1984), entre 10 y
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~17% de las-EMC.se han asociado con rafagas, del 30 al 347 con rpotuberancias
eruptivas y entre 30 y 487 no se han podido relacionar con eventos cercanos
en la superficie (vease figura (3.15)) [Bravo,1989).

Recientemente se han propuesto que los hoyos coronales inestables de
latitudes bajas como posibles fuentes de perturbaciones a gran escala en el
medio interplanetario (Hewish et al,1985) donde se han encontrade buenos
resultados asociando estos a las fuenmies de perturbaciones solares y a
algunas eyecciones de masa coronal (EMC) especificas que estan asociadas a
choques interplanetarios como lo establecié Sheeley et al (1985).
Actualmente es aceptado que los flujos de corrientes de alta velocidad
producidos por grandes y estables hoyos coronales de bajas latitudes son los
responsables de las perturbaciones geomagnéticas recurrentes, pero  los
inestables, de corta vida, o hoyos de cambios rdpidos no ha sido discutido
[Bravo et al,1990].

RAZON O EMC POR Dla

t

P 0.90 |
,// l‘r% | Fig.(3.18) Asox ‘
0.74- . ! g.(3.15) Asociacién de EMC con
%_ - R rafagas  (R),  protuberancias
PR B % - 23% eruptivas (P) y protuberancias y;
R ~— : rafagas (PR). El  recuadro
: s4% ! indicado con nada se refiere a
: L4 EMC en las que no se observéd
i —~— 30% ningln evento en la superficie.
~ ' La columna de la izquierda se
, NADA Naon | refiere al Skylab y la de la|
| “W% 0% ! derecha al SMM. Estos datos:
]
| 1 ncluyen también los  eventos.
: L e TT I timados  detrés  del limbo.:
wiee c/ torada de Wagner, i984] -
L e
]
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CONCLUSIONES

Las ondas de choques interplanetarias son un problema que tiene 30 afios de
estudio. Nacié con los primeros registros de plasma y campo magnético en el
medio interplanetario a finales de la década de los sesentas, aunque su
reconocimientc como un fenémeno transitorio cotidiano en el viento solar
ocurrié a principios de los setentas. De su estudio han surgido sobre todo
nuevas preguntas y quiza la que fue la primera en ser formulada sigue aln
sin respuesta : 2Cémo se originan? . En la asociacién entre eventos solares
y las ondas de choque interplanetarias sigue aGn siendo incierta. Pese a.que
es ya aceptado que los choques interplanetarios estan asociados con EMC, no
se entiende todavia cémo surgen las EMC y como éstas se asocian con las
ondas de choque interplanetarias, ni tampoco la relacién que existe entre
las EMC con otros eventos solares : réafagas, la erupcién de protuberancias,
los cuales liberan enormes cantidades de masa y/o energia hacia el medio
interplanetario.

La tesis pretendié mostrar cémo se reconocieron las ondas de choque
viajeras interplanetarias y los primeros modelos cualitativos para explicar
las observaciones, como las observan y cémo las registran los satélites en
el medio interplanetario. El estudio de los choques interplanetario est& por
cumplir tres décadas. Los primeros registros de choques de mediados de los
sesentas, han sido completados por nuevas misiones, satélites equipados con
mejores aparatos, con mayor resolucibn y mas namero de datos, al grado de
que los satélites actuales proporcionan toda la informacién que se necesita
para modelar y corrovorar‘ el modelaje del medio interplanetario a gran
escala, Pero sin embargo, son todavia insuficientes para entender la
compleja dindmica que han mostrado las ondas de choque y su asociacién con
otros eventos solares. : .

El medio .interplnnetu"io ésta totalmente permeado de plasma lo cual lo
hace por si mismo un laberatorio Gnico para el estudio de las perturbaciones
en un plasma magnetizado sin colisiones, Los primeros modelos del medio
interplanetario, fueron modelos hidrodinAmicos que dieron resultados

sorprendentemente buenos, como el hecho de predecir que el medio
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interplanetario estaba permeado por un flujo supersénico que se alejaba del
Sol y al cual se le llamé viento solar. Lo que podria denominarse como la
primera aproximaciéon para modelar las caracteristicas de la dindmica
macroscépica del medio interplanetario. Esto pese a que el uso de las
ecuaciones de la mecanica de fluidos ideales en uyn sistema como el medio
interplanetario implica serios problemas conceptuales debido al hecho de que
la muy baja densidad del medio.

La segunda generacién de modeios de chogues en e] medio interplanetaric
son modelos MHD, esto es, tratando al medio interplanetario como un medio
magnetochidrodindmico, un fluido altamente conductor "sumergido” en un campo
magnético externo, donde el nimero de variables para describir el sistema
aumenta considerablemente. Nuevamente, como en el caso de la mecanica de
fluidos, las ecuaciones MHD describen el modelo macroscépico del medio
interplanetario, pese a que su uso tiene serias interrogantes fisicas. Este
un campo abjertc todavia y la justificacién del uso de las ecuaciones MHD al
medio interplanetarioc todavia no se comprende claramente.

La modelacién de las ondas de choque propagandose en e! medio
interplanetario sigue siendo muy limitada; los enormes programas actuales,
pese a ser ya tratamientos tridimensionales MHD de la propagacibn de los
choques interplanetarios, estan muy lejos todavia de reproducir la cantidad
y la diversidad de las sutilezas de los registros del medio interplanetario,
Pronto, las primeras simulaciones para los chogques interplanetarios, que
fueron hidrodinamicas e unidimensionales y que se podian resolver
analiticamente en casos especiales, pasaron a la historia, dejando la base a
los modelos posteriores, los cuales son, inevitablemente, numéricos.

El problema de la modelacién de las ondas de choque transitorias en el
medio interplanetario es numérico; el sistema de ecuaciones, aunque
simplificado, no puede ser resueito en forma analitica y tiene 'que ser
necesariamente resuelto' usando la computadora. En México, la Fisica Espacial
cuenta todavia con muy pocos investigadores que necesariamente abarcan un
drea todavia pequefia de trabajo para el inmenso campo que comprende todo el
conocimiento y desarrollo de esta disciplina. Ls simulacién numérijca de las
ondas de choqge viajeras e‘n el medio interplanetario es un campo que todavia
estd por abrirse. .

El enorme tamafio de los choques interplanetarios hace necesario conocer
su estructura tridimensional, para la cual no se tienen todavia suficientes
registros, Pese a que el estudio del medio iInterplanetario se ha visto
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impulsado por e} incremento en la cantidad y la calidad de ia observaciones
y nuevas misiones han sido enviadas a “medir” el medio interplanetario, la
compleja dinamica del Sol y la estructura inhomogénea y anisotrépica del
medio interplanetario hacen necesarias mas mediciones y una mayor cobertura
geométrica en el estudio del medio interplanetaric. Se espera que la misién
recientemente lanzada en 1990, Ulysses, que orbitard casi en un plano
ortogonal a la ecliptica proporcione algunas repuestas y seguramente muchas,

muchas nuevas preguntas.
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APENDICE 1
PROPIEDADES DEL SOL Y DEL VIENTO SOLAR

tabla 1 : PROPIEDADES DEL SOL

Ro = 6.96 x 10" cm

Mo = 1.99 x 10'% g
2

go=2M ms
tasa de energia generada en el nucleo 3.8 x lonerg s?
radiacién emitida en la superficie 6.3 x lomerg s'em™
velocidad de escape 6.2 x 10°m s
campo magnético general cerca de
algin polo del Sol 1 6 2 gauss
velocidad angular Qe rotacion " "
{a la latitud de 16 ) 29 x 10 rad s
distancia promedio a la Tierra "
(1 unidad astronémica) 1.49 x 10cm
#215 Ro
Fotosfera ' Cromosfera
temperatura 6000°K temperatura 104k
densidad 10% em™® densidad (0% 10™% g em™
espesor 300 km espesor 8000 km
. ¢
L. Corona
temperatura 2 x 10° °K
densidad (10 107" g em™
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tabla 2 : PROPIEDADES DEL VIENTO SOLAR "

parametro medido valor tipico corrientes variaciéon con la
alla rapidas la distancia r
composicion 2967 H ° ? cte
de iones 247 He
velocidad ~400 km/s =750 km/s cte
flujo radial radial
campo magnético 5x10°5G ? componente
: radial _
orientado en el planc ar

de 1a eliptica a 45 de
la direccién radial

densidad =6 protones cm™> =4 protones ar?
temperaturas:
protones =4-10 x 10'°K »2x10°K  ariZspes
electrones %10-20 x 10*°K =10°°K ar™; [:—s az
velocidades (km/s):
velocidad de Alfvén
CasB/( um;m)vz w50 (1 +r3?
sénica de lones
Casl(5/3)k(Te+Tp)/mp)'"? 50 r P a2
Térmica (protones)
V=(3kTp/mp)'"2 %50 2
Térmica (electrones) . )
V=(3kTe/me)"? . 2000 2

# datos tomados de (Barnes,1979) y (Hundhausen,1972).
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